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Resumen
En la presente tesis se realizo´ un ana´lisis de la estima de la Funcio´n de Luminosidad (FL)
de galaxias a partir del uso de redshifts fotome´tricos como estimadores de distancias. Se
estudiaron dos me´todos para estimar la FL. El primero es una adaptacio´n del me´todo
no-parame´trico C, mientras que el segundo hace lo propio con el bien conocido me´todo
parame´trico STY. Ambas adaptaciones fueron aplicadas a un cata´logo sinte´tico constru-
ido a partir de la simulacio´n nume´rica Millennium I en conjunto con un modelo semi-
anal´ıtico de formacio´n de galaxias. Dichas determinaciones realizadas en un cata´logo
sinte´tico permitieron cuantificar la confiabilidad de dichos me´todos para recuperar la
funcio´n de luminosidad obtenida a partir de redshifts espectrosco´picos. Finalmente, los
me´todos estudiados fueron aplicados al cata´logo observacional Alhambra en seis rangos
de redshift diferentes para estimar la funcio´n de luminosidad de galaxias a partir de
redshift fotome´tricos.
Palabras Claves: Funcio´n de luminosidad de galaxias - Evolucio´n de galaxias -
Redshift fotome´trico
Co´digos de Biblioteca: 98.62.Qy - 98.62.Ve
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Cap´ıtulo 1
Introduccio´n general
La luz que recibimos desde las galaxias nos proporciona informacio´n muy importante
permitie´ndonos entender la formacio´n y evolucio´n de e´stos objetos. Los astro´nomos han
tratado de cuantificar la naturaleza estad´ıstica de la evolucio´n y la estructura a gran
escala de las galaxias estudiando su distribucio´n de luminosidades como funcio´n del en-
torno y la e´poca de observacio´n, esta u´ltima directamente relacionada con su corrimiento
al rojo (redshift). La funcio´n de luminosidad (FL) de galaxias es una funcio´n de gran
intere´s en astronomı´a extragala´ctica, ya que revela la distribucio´n de los distintos tipos
de poblaciones de galaxias segu´n su luminosidad y pone de manifiesto las caractr´ısticas
f´ısicas de las galaxias.
La FL tambie´n se puede utilizar para estudiar las diferentes poblaciones de galaxias
ya que presentan distintas caracter´ısticas dependiendo su tipo morfolo´gico o color. En
general, las galaxias se dividen en dos grandes grupos:
• Tipo Temprano: son mayoritariamente galaxias rojas con poco gas y polvo, y com-
prende a las galaxias el´ıpticas (E) y lenticulares (S0) de la clasificacio´n morfolo´gica
de Hubble.
• Tipo tard´ıo: son galaxias azules, con abundante formacio´n estelar, y que comprende
a las galaxias espirales (S) e irregulares (Irr) de la clasificacio´n morfolo´gica de
Hubble.
Observando el comportamiento de la FL, se nota una clara dependencia de las distri-
buciones de las poblaciones de galaxias segu´n su luminosidad para los diferentes tipos.
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Si adema´s tenemos en cuenta como var´ıa la FL en diferentes e´pocas, podremos estudiar
la evolucio´n de las diferentes poblaciones de galaxias.
El propo´sito de este trabajo es poder estudiar la funcio´n de luminosidad de galaxias
en distintos estados evolutivos. Para llevar esto a cabo, exploraremos diferentes herra-
mientas para el ca´lculo de la FL, que permitan estudiar la evolucio´n de la poblacio´n de
galaxias de un cata´logo fotome´trico profundo, como el futuro JPAS (detalles en cap´ıtulo
3). Para ello, se aplicara´n diferentes me´todos para el ca´lculo de la FL de galaxias de
campo sobre las galaxias de un cata´logo sinte´tico con evolucio´n constru´ıdo para el JPAS
por Zandivarez et al. (2014). Se tendra´ en cuenta la utilizacio´n de redshifts fotome´tricos
y sus correspondiente distribucio´n de errores.
Este trabajo esta´ basado en el ana´lisis de simulaciones nume´ricas cosmolo´gicas de
N-cuerpos combinadas con modelos semianal´ıticos de formacio´n de galaxias, as´ı como
tambie´n, la aplicacio´n de los diferentes me´todos a un cata´logo observacional.
Cap´ıtulo 2
Funcio´n de luminosidad de galaxias
2.1 Introduccio´n
Para entender el comportamiento y las propiedades de las galaxias es necesario entender
su formacio´n y evolucio´n. Una manera de hacerlo es diferenciando el comportamiento de
las poblaciones de galaxias bajo diferentes condiciones. Esto se puede realizar estudiado
las luminosidades de las galaxias y su dependencia con el entorno y el redshift. Una
herramienta estad´ıstica fundamental para la descripcio´n de las poblaciones de galaxias
es la Funcio´n de Luminosidad (FL). La FL φ(L) nos da la densidad nume´rica de galaxias
en funcio´n de la luminosidad o magnitud absoluta, en un volumen determinado. Bing-
geli et al. (1988) la define como una distribucio´n de probabilidades sobre la magnitud
absoluta M, la cual satisface: ∫ ∞
−∞
φ(M)dM = 1 (2.1)
Sea N el nu´mero de objetos en un volumen dV en un rango de magnitudes M y M+dM .
Asumiendo que las magnitudes de estos objetos no se correlacionan con su ubicacio´n en
el espacio, es decir que las magnitudes absolutas M (o luminosidades L) son estad´ıstica-
mente independiente de su distribucio´n espacial, la densidad de probabilidad conjunta
N(M,x,y,z), puede ser expresada en una forma separable como el producto de las dos
distribuciones univariantes:
N (M , x , y , z )dMdV = φ(M)D(x, y, z)dMdV (2.2)
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donde, φ(M) es la funcio´n de luminosidad y D(x, y, z) es la funcio´n densidad que describe
el nu´mero de objetos por unidad de volumen.
La evidencia observacional muestra que en la gran mayor´ıa de los casos, un buen
ajuste parame´trico a la FL de galaxias es la Funcio´n de Schechter (Schechter, 1976), que
viene dada por la siguiente expresio´n
φ(L)dL = φ∗
(
L
L∗
)α
exp
(−L
L∗
)
dL
L∗
(2.3)
donde, φ∗ es la constante de normalizacio´n expresada en Mpc−3h3, L∗ es la luminosidad
caracter´ıstica expresada en L⊙ y α es la pendiente para el extremo de´bil de las lumino-
sidades. E´sta funcio´n se puede expresar tambie´n en te´rminos de la magnitud absoluta
utilizando una simple relacio´n:
L
L∗
= 10−0,4(M−M
∗) (2.4)
De esta manera, la ecuacio´n 2.3 para la Funcio´n de Schechter queda
φ(M)dM = (0,4ln10)φ∗(10−0,4(M−M
∗))1+αexp(10−0,4(M−M
∗))dM (2.5)
donde M∗ es la magnitud caracter´ıstica. La funcio´n de Schechter se puede describir por
una funcio´n exponencial que representa las magnitudes mas brillantes que M∗ y una ley
de potencias la cual ajusta las magnitudes mas de´biles a trave´s del para´metro α. M∗
indica el punto en el cual la funcio´n exponencial deja de dominar y la FL comienza a
comportarse como una ley de potencias. Los tres para´metros (M∗,φ∗ y α) se determinan
emp´ıricamente. Hay que tener en cuenta que los para´metros pueden variar dependiendo
de la banda en la cual se este´n calculando las magnitudes absolutas.
El para´metro α define el comportamiento de la FL para magnitudes de´biles, es decir,
me da informacio´n de la cantidad de galaxias de baja luminosidad. Como se observa en
la figura 2.1, en general los valores de α var´ıan entre −0,5 y −1,5.
Usualmente, la FL φ(M) es graficada utilizando el logaritmo, y de e´sta forma se
obtiene un comportamiento plano en el extremo de´bil para α = −1, permitiendo realizar
un ana´lisis ma´s cualitativo de la FL. En el panel inferior de la figura 2.1 se puede notar
el comportamiento de la FL para los tres valores de α, y podemos observar como cambia
la pendiente de la funcio´n dependiendo del para´metro α. Se observa que la funcio´n crece
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sostenidamente para α ≤ −1, lo cual es un indicativo de un nu´mero considerablemente
elevado de galaxias de´biles.
Figura 2.1: Funcio´n de luminosidad de Schechter para tres valores diferentes del para´metro
α. Panel superior : Funcio´n de luminosidad en te´rminos de la luminosidad. Panel
inferior : Funcio´n de luminosidad en te´rminos de magnitud absoluta.
Estudios anteriores han estimado la FL teniendo en cuenta el ambiente en el que se
encuentran las galaxias, es decir, si pertenecen a grupos, cu´mulos, o si son galaxias de
campo. E´stos estudios sugieren una dependencia de la FL con el entono , pero todav´ıa
sigue siendo tema de debate la existencia de una FL ”Universal”. Tambie´n se han
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llevado a cabo estudios que comparan la FL para distintos conjuntos de galaxias, y de
esta forma tienen en cuenta las diferentes propiedades f´ısicas que poseen. Generalmente
se estima la FL separando las galaxias por morfolog´ıa o por color :
• Morfolog´ıa : Espirales(S), El´ıpticas(E), Lenticulares(SO), Enanas(dE), Irregula-
res(Irr).
• Color : Rojas (Tipo Temprano), Azules (Tipo Tard´ıo).
La clasificacio´n de galaxias por morfolog´ıa dada por la secuencia de Hubble, tiene una
gran desventaja a la hora de cuantificar las galaxias. Han surgido varias te´cnicas au-
toma´ticas de identificacio´n utilizando perfiles de luminosidad, pero e´stas te´cnicas no
pueden ser aplicadas a muestras de galaxias que tienen una resolucio´n angular de la
imagen similar al taman˜o de la galaxias, donde los perfiles no pueden ser ajustados. Una
alternativa es clasificar las muestras de galaxias por color ya que son mucho mas fa´ciles
de medir que la morfolog´ıa. Las muestras de galaxias en un amplio rango de magnitudes
absolutas presentan una distribucio´n en color bimodal. De esta forma la distribucio´n de
galaxias con magnitud absoluta brillantes esta´ dominada por galaxias rojas de baja for-
macio´n estelar denominadas galaxias tipo tempranas mientras que para galaxias de baja
luminosidad, la poblacio´n dominante son las galaxias azules con abundante formacio´n
estelar, denominadas galaxias tipo tard´ıas.
Se puede notar una clara dependencia en la FL para los diferentes tipos de galaxias
que se trabajan. En particular, si analizamos los para´metros de Schechter para la FL
para galaxias tipo temprano o´ galaxias E y SO, el valor de α t´ıpico es α = −0,5 y el valor
α = −1,5 es t´ıpico de galaxias tipo tard´ıas, o´ con morfolog´ıas S y Irr. Es decir, que en
el extremo de´bil la poblacio´n dominante son las galaxias azules. Mientras que M∗ para
galaxias tipo tempranas es ma´s brillante que M∗ perteneciente a la FL de galaxias tipo
tard´ıo. En la figura 2.2 se puede ver el comportamiento de la funcio´n de luminosidad
para dos entornos diferentes y para los diferentes tipos morfolo´gicos. En el panel superior
se observa la FL de las galaxias de campo del grupo local y en el panel inferior la FL de
las galaxias pertenecientes al cu´mulo de Virgo.
Por lo tanto, cuando determinamos la FL debemos especificar de que tipo de objeto
se trata, la banda en que se calculan las magnitudes y en que ambiente se encuentran. Si
contamos con la FL para diferentes poblaciones en distintos rangos de redshift podremos
estudiar su evolucio´n.
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Figura 2.2: Funcio´n de luminosidad para dos muestras de galaxias en entornos diferentes.
Panel superior : Galaxias de campo del grupo local . Panel inferior : Galaxias
pertenecientes al Cu´mulo de galaxias Virgo. (figura extra´ıda de Binggeli et al.
(1988)).
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2.2 Ca´lculo de magnitudes absolutas y correccio´n K
Las magnitudes absolutas son estimadas usando el modulo de distancia el cual establece
una relacio´n entre el brillo aparente de un objeto, su brillo intr´ınseco y la distancia a la
que se encuentra. Para una galaxia con una magnitud aparente observada m y redshift
z, su magnitud absoluta esta´ dada por:
M − 5log(h) = m− 5log(dL)− 25− Ag(l, b)−K(z)− E(z) (2.6)
la cual tiene incluida las correcciones por extincio´n gala´ctica, Ag(l, b), evolucio´n, E(z)
(Ver §2.3) y correccio´n K, K(z). La cantidad dL es la distancia en luminosidad y utili-
zando la cosmolog´ıa ΛCDM , esta´ definida como:
dL = (1 + z)
c
H0
∫ z
0
dz√
(1 + z)3Ωm + (1 + z)2Ωk + ΩΛ
(2.7)
donde Ωm, Ωk y ΩΛ representan la densidad de materia, curvatura y densidad de energ´ıa
respectivamente en z = 0, c es la velocidad de la luz y H0 es la constante de Hubble.
Poder contar con un modelo de la evolucio´n de las galaxias y de la correccio´n K es
una parte vital para el ana´lisis de los relevamientos de galaxias. Si K(z) y E(z) no se
representan adecuadamente, puede afectar negativamente a la determinacio´n exacta de
la FL, ya que so´lo cuando dichas correcciones se han hecho con precisio´n, el supuesto
de separabilidad entre la densidades de probabilidad φ(M) y D(x, y, z), sera´ va´lido (ver
ecuacio´n 2.2).
La correccio´n K, K(z), es la correccio´n aplicada a la magnitud absoluta debido a
que el universo se encuentra en expansio´n. Nos permite transformar la longitud de onda
observada λ0, cuando la medimos a trave´s de un filtro, a un redshift z, a la longitud de
onda emitida, λe en el sistema en reposo a z = 0. Si se quiere comparar las mediciones de
objetos a diferentes redshifts,a trave´s de un filtro, es necesario aplicar e´stas correcciones
a las mediciones. Es decir, la correcio´n K es una correcio´n a la magnitud (flujo) de un
objeto, que permite una medicio´n de una cantidad de luz desde un objeto a un redshift
dado, para convertirse en una medida equivalente en el sistema en reposo del objeto.
Si se pudiera medir toda la luz de un objeto en todas las longitudes de onda (flujo
bolome´trico) no ser´ıa necesaria esta correccio´n.
La correccio´n K depende del tipo de filtro usado para las observaciones, del co-
rrimiento al rojo y de la forma del espectro del objeto. Si se dispone de mediciones de
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fotometr´ıa multicolor para un objeto, es decir, la distribucio´n espectral de energ´ıa (SED),
las correcciones K pueden ser computadas ajustando la SED con espectros teo´ricos o
emp´ıricos.
2.3 Evolucio´n de la funcio´n de luminosidad
Desde el punto de vista pra´ctico, un aspecto frustante en el estudio de la evolucio´n de las
galaxias reside en la incapacidad para trazar los procesos de evolucio´n individual de una
galaxia a traves´ de las eras cosmolo´gicas. No se tiene una teor´ıa completa y concisa de
formacio´n y evolucio´n de galaxias, pero podemos estudiar las propiedades estad´ısticas
de las poblaciones de galaxias a diferentes e´pocas, es decir, la FL a diferentes redshift.
Observando como var´ıa la FL se pueden notar dos formas t´ıpicas de evolucio´n:
• Evolucio´n Pura en Luminosidad.
• Evolucio´n Pura en Densidad Nume´rica.
En el escenario de la evolucio´n pura en luminosidad (EPL), se supone que las galaxias
masivas fueron ensambladas y la mayor parte de sus estrellas formadas a alto redshift
y han evolucionado sin tener eventos de fusio´n. La correccio´n aplicada al mo´dulo de
distancia por esta forma de evolucio´n es en redshift y depende del tipo de galaxia. E´ste
me´todo adopta una forma parame´trica estricta, dada por la ecuacio´n
L∗(z) = L∗(0)(1 + z)β (2.8)
donde β es el para´metro de evolucio´n y depende del tipo de galaxia, pero es muy frecuente
que se adopte una correccio´n global. Si se aplica esta correccio´n a las magnitudes, la
correccio´n por evolucio´n E(z) se puede escribir como:
M∗ = M∗0 − E(z) (2.9)
E(z) = −β 2,5 log10(1 + z) (2.10)
Por otro lado, la evolucio´n pura en densidad nume´rica (EPD) asume que las galaxias
eran mas numerosas en el pasado, pero han tenido procesos de fusio´n. El tratamiento
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para este tipo de evolucio´n puede ser expresado por la siguiente expresio´n:
φ∗(z) = φ∗0(z)(1 + z)
γ (2.11)
donde γ es el para´metro de evolucio´n en densidad nume´rica. Asumiendo un modelo o
una combinacio´n de ambos, se lo puede aplicar a observables y encontrar los para´metros
de E(z) a trave´s de una te´cnica de ma´xima probabilidad (maximum likelihood). En la
Figura 2.3, se puede observar un ejemplo la FL de Schechter calculada por Norberg et al.
(2002) para diferentes para´metros de evolucio´n β y γ a un redshift fijo z = 0,2.
Figura 2.3: Funcio´n de luminosidad de Schechter utilizando los resultados de Norberg et al.
(2002). En el Panel (a) se muestra la FL de Schechter con para´metros: α = −1,21,
M∗ = −19,61 y φ∗ = 1,61× 10−2hMpc−3. En el Panel (b) se observa el efecto
de evolucio´n pura en luminosidad para diferentes valores de β (Ecuacio´n 2.10).
En el Panel (c) se muestra la FL con evolucio´n pura en densidad nume´rica para
distintos valores de γ (Ecuacio´n 2.11). (figura extra´ıda de Johnston (2011)).
En el panel (a), φ(M) es graficada en el espacio logar´ıtmico, sin tener en cuenta
los procesos evolutivos. Los para´metros de Schechter son : α = −1,21, M∗ = −19,61 y
φ∗ = 1,61× 10−2hMpc−3. En el panel (b), se puede notar como la EPL afecta la forma
de la FL utilizando la ecuacio´n 2.10 en la funcio´n de Schechter para diferentes valores
de β : [1,5, 1,0, 0,5,−0,5,−1,0,−1,5], a un redshift fijo z = 0,2. Como era de esperar, la
LF es afectada so´lo en magnitud y es independiente de cualquier cambio en densidad
nume´rica. En el panel (c) se muestra el caso donde so´lo esta presente el cambio por EPD,
adoptando la ecuacio´n 2.11, para distintos valores de γ : [6,0, 4,0, 2,0,−2,0,−4,0,−6,0].
Claramente la forma de la FL es dominada ahora por los corrimientos en la direccio´n de
φ.
Si bien una de las maneras de estudiar la evolucio´n de la FL es utilizando EPL y EPD,
existen en la literatura otras te´cnicas que no requieren una formulacio´n parame´trica para
su modelo evolutivo.
Funcio´n de luminosidad de galaxias 15
La importancia de conocer la FL de las distintas poblaciones de galaxias y a diferentes
redshifts reside en la posibilidad de estudiar la evolucio´n de dichas poblaciones desde
el universo antiguo hasta el presente. Una manera de notar la evolucio´n de la FL es
observando el cambio de los para´metros de evolucio´n β y γ, para distintos rangos de
redshifts. De e´sta forma podremos definir ’trazas evolutivas’ que podra´n ser comparadas
con modelos de formacio´n y evolucio´n de galaxias.
2.4 Relevamientos con redshifts espectrosco´picos
Los relevamientos en redshift espectrosco´picos para galaxias son de gran importancia
para el entendimiento de la formacio´n, evolucio´n y distribucio´n de galaxias en el universo.
Nos brindan la mayor parte de la informacio´n necesaria para poder entender dichos
procesos.
En los an˜os previos a 1970, los modelos de estructura del universo estaban basados
en las distribuciones de galaxias observadas proyectadas en el plano del cielo. Para tener
informacio´n en 3 dimensiones, inevitablemente era necesario contar con las mediciones
de las distancias de estos objetos. De esta forma surgieron los relevamientos en redshift
para estudiar miles de galaxias en un volumen considerable del cielo. Utilizando estos
relevamientos fue posible estimar la FL de galaxias, ya que necesariamente para obtener
la magnitud absoluta M hace falta conocer el redshift.
Los relevamientos observacionales son limitados en magnitud aparente debido a limi-
taciones intr´ınsecas de los detectores. Galaxias intr´ınsecamente de´biles so´lo podra´n ser
observadas a distancias cercanas, y la muestra con la que se trabajara´ no sera´ completa
en volumen, proporcionando una de las mayores dificultades a la hora de estimar la FL.
En la Figura 2.4, M vs Z, se puede observar la incompletitud de la muestra, donde la
envolvente caracteriza a la magnitud aparente l´ımite del cata´logo.
Existen diferentes me´todos para estimar la FL que tienen en cuenta dicha dificultad.
Para realizar una buena estima de la FL, adema´s de conocer el redshift y lograr obtener
una muestra completa en volumen, se necesitan relevamientos a alto redshift para contar
con volu´menes grandes y de esta manera no viciar la estima al caer en una subestructura
densa.
Se han realizado numerosos trabajos para estimar la FL de galaxias de campo. Los
primeros trabajos en el universo local (z < 0,2) fueron realizados utilizando datos de rele-
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Figura 2.4: Gra´fico de la magnitud absoluta en la banda r en funcio´n del redshift. La envol-
vente indica el corte en magnitud aparente.
vamientos como el Cfa Redshift Surveys (de Lapparent et al., 1989; Marzke et al., 1994),
Stromlo-APM Redshift Survey(S-APM)(Loveday et al., 1992), Las Campanas (LCRS)
(Lin et al., 1996), ESO Slice Project (ESP) (Zucca et al., 1997), el cual alcanza 2 magni-
tudes ma´s de´biles que los relevamientos anteriores, y comparando se notan fluctuaciones
en los para´metros de ajuste M∗ y α. Esta discrepancia se debe a la incompletitud de las
muestras y a las variaciones de los relevamientos mas antiguos. Luego, con el surgimiento
de relevamientos con un gran nu´mero de galaxias como el SDSS-DR2 (Blanton et al.,
2003), SDSS-DR6 (Montero-Dorta & Prada, 2009) y el 2DFGRS (Norberg et al., 2002),
el para´metro α de la FL total se estabilizo´ en valores alrededor de α∼ −1,2. En la tabla
2.1 se pueden observar las variaciones de los para´metros de Schechter para los diferentes
cata´logos con su respectivo corte en magnitud aparente como tambie´n la cantidad de
galaxias utilizadas para estimar la funcio´n de luminosidad.
Con el surgimiento de relevamientos profundos con redshift se han podido reali-
zar estudios de la FL a redshift intermedio (z < 1,5) utilizando relevamientos como
el Canada-France Redshift Survey (CFRS) (Lilly & Park, 1995), Autofib (Ellis et al.,
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Cuadro 2.1: Para´metros de Schechter de la FL estimada para diferentes relevamientos a bajo
redshift (z ≤ 0,2).(tabla extra´ıda de Johnston (2011)).
Catalogo(z ≤ 0,2) Redshift mlim Ngal M∗ α
Cfa (Marzke et al., 1994) z∼ 0,05 mz = 15,55 9063 −18,8± 0,3 −1,0± 0,2
S-APM (Loveday et al., 1992) z∼ 0,1 bj = 17,15 1769 −19,50± 0,13 −0,97± 0,15
LCRS (Lin et al., 1996) z∼ 0,1 r ≤ 17,5 18.678 −20,29± 0,02 −0,70± 0,05
ESP (Zucca et al., 1997) z ≤ 0,2 bj = 19,40 3342 −19,16 −1,22
2dFGRS (Norberg et al., 2002) z < 0,2 bj = 19,45 110500 −19,66± 0,07 −1,21± 0,03
SDSS-DR2 (Blanton et al., 2003) z = 0,1 r∗ = 17,79 147986 −20,44± 0,01 −1,05± 0,01
SDSS-DR6 (Montero-Dorta & Prada, 2009) 0,02 < z < 0,1 r∗ = 17,77 516891 −20,73± 0,02 −1,23± 0,02
Notas: Las columnas indican lo siguiente: (1): Relevamiento y paper del cual fueron
calculados los para´metros, (2): Redshift, (3): Magnitud aparente l´ımite del relevamiento,
(4): Nu´mero de galaxias de la muestra, (5) y (6): Para´metros de Schechter.
Cuadro 2.2: Relevamientos a redshift intermedios (z ≤ 1,5). (tabla extra´ıda de Johnston
(2011)).
Survey(z ≤ 1,5) Redshift mlim Ngal
CFRS (Lilly & Park, 1995) 0 < z < 1,0 17,5 < IAB < 22,5 730
Autofib (Ellis et al., 1996) 0 < z < 0,75 11,5 < bj < 24,0 1700
CNOC I (Lin et al., 1997) 0,2 < z < 0,6 variable 389
CNOC II (Lin et al., 1999) 0,12 < z < 0,55 17,0 < RC < 21,5 2000
VVDS (Ilbert et al., 2005) 0,4 < z < 1,0 IAB = 24,0 4160
DEEP2 (Willmer et al., 2006) z ≤ 1,0 RAB = 25,5 10000
ZCOSMOS (Zucca et al., 2009) z ≤ 1,0 15 ≤ I ≤ 22,5 8478
Notas: Las columnas indican lo siguiente: (1): Relevamiento y paper del cual fue estimada
la FL, (2): Redshift, (3): Magnitud aparente l´ımite del relevamiento, (4): Nu´mero de
galaxias de la muestra.
1996), The Canadian Network for Observational Cosmology Survey I y II (CNOC)(Lin
et al., 1997, 1999), Vimos-VLT Deep Survey (VVDS) (Ilbert et al., 2005), The Deep
Extragalactic Evolucionary Probe 2 (DEEP2) (Willmer et al., 2006) y el mas reciente
ZCOSMOS (Zucca et al., 2009). En la tabla 2.2 se muestran detalladamente los releva-
mientos junto con el rango de redshift, el corte en magnitud aparente y el nu´mero de
galaxias. A pesar de que e´stos cata´logos espectrosco´picos alcanzan magnitudes l´ımites
ma´s de´biles, el nu´mero de galaxias es reducido.
2.5 Me´todos para estimar la funcio´n de luminosidad
Los me´todos de estimacio´n de la FL fueron desarrollados teniendo en cuenta las limita-
ciones en magnitud aparente de los relevamientos.
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2.5.1 1/Vmax
Uno de los me´todos mas populares es el 1/Vmax propuesto por Schmidt (1968). Es un
estimador de ma´xima probabilidad y se basa en la suposicio´n de una distribucio´n espacial
de galaxias uniforme localmente, es decir, D(x, y, z) constante (Ver ecuacio´n 2.2). Dada
una magnitud absoluta, la FL diferencial en un volumen se puede escribir como:
φ(M) =
N∑
j=1
1
Vmax(j)
(2.12)
donde Vmax es el volumen correspondiente a la ma´xima distancia a la que una galaxia ”j”
puede ser observada y au´n seguir perteneciendo a la muestra. De esta manera se puede
compensar las galaxias con magnitudes aparentes de´biles que no se pueden observar. En
un rango de magnitudes [M − dM/2,M + dM/2] la FL se puede calcular sumando las
galaxias por intervalo de magnitud y de volumen, utilizando la ecuacio´n
φ(M) =
N∑
j=1
N(M − dM/2 ≤Mj ≤M + dM/2)
Vmax(j)
(2.13)
donde N es el nu´mero total de galaxias. El volumen Vmax puede ser determinado teniendo
en cuenta la distancia en luminosidad dL (ver ecuacio´n 2.7):
Vmax =
c
H0
∫
Ω
∫ zmax
zmin
dL
2
(1 + z)2
√
Ωm(1 + z)3 + Ωk(1 + z)2 + ΩΛ
dz dΩ (2.14)
2.5.2 Me´todo C
El Me´todo C (Lynden-Bell, 1971) fue simplificado y desarrollado por Choloniewski (1987)
para obtener simulta´neamente la forma de la FL (φ(M)) y su normalizacio´n. E´ste me´to-
do, al contrario que el me´todo 1/Vmax, no necesita asumir nada sobre la distribucio´n de
galaxias. El Me´todo C nos permite estimar la FL acumulada, ψ(M):
ψ(M) =
∫
φ(M)dM (2.15)
Sea X(M) el nu´mero de galaxias observables mas brillantes que M. En general, la va-
riacio´n en el nu´mero de objetos observados no es es la misma que la variacio´n en la
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Figura 2.5: Distribucio´n de galaxias en el plano M-µ, teniendo en cuenta las magnitudes
absolutas l´ımites (l´ıneas a trazos) y la magnitud aparente l´ımite (l´ınea inclinada).
(figura extra´ıda de Choloniewski (1987)).
distribucio´n real ya que las galaxias ma´s de´biles no las puedo detectar.
dψ(M)
ψ(M)
>
dX(M)
X(M)
(2.16)
En la Figura 2.5 podemos observar como se distribuyen las galaxias en el plano (M,µ),
donde µ = m −M es el mo´dulo de distancia. La l´ınea inclinada representa el corte en
magnitud aparente, la cual separa el conjunto de galaxias observables mas brillantes
que M, X(M), del nu´mero de galaxias real ψ(M). E´ste me´todo consiste en definir un
nu´mero C, el cual es un subconjunto de X(M), que satisface:
dψ(M)
ψ(M)
=
dX(M)
C(M)
(2.17)
y la FL la obtengo utilizando la ecuacio´n:
ψ(M) = A exp
{∫ M
−∞
dX
C
}
(2.18)
donde C(M) representa el nu´mero total de objetos observables mas brillantes que M
que pueden ser observados si su magnitud fuese M . Sin embargo, se requiere que la FL
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Figura 2.6: Ilustracio´n de la definicio´n de la funcio´n C−(M). Valor correspondiente al nu´mero
de galaxias observadas en el cuadro sombreado. (Figura 2 extra´ıda de la publica-
cio´n realizada por Choloniewski (1987)).
diferencial, φ(M), y la funcio´n distribucio´n de densidad, ρ(z), sean representadas por
una serie de funciones de Dirac, dadas por:
φ(M) =
N∑
i
ψiδ(M −Mi) (2.19)
ρ(Z) =
N∑
i
diδ(Z − Zi) (2.20)
donde ψi y di, son sus respectivos coeficientes.
Choloniewski encontro´ una relacio´n recursiva para poder obtener la FL acumulada
calculando u´nicamente el valor de C−(M) , donde C−(Mi) es el valor de C menos la
galaxia Mi:
ψk+1 = ψk
C−k (M) + 1
C−k+1(M)
(2.21)
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Por lo tanto la FL acumulada se puede escribir:
ψ(Mk) =
∫ M
Mmin
φ(M)dM = ψ1
k∏
j=1
[
C−k (M) + 1
C−k (M)
]
(2.22)
donde Ck ≡ C−(Mk). Se puede utilizar la ecuacio´n anterior para definir el nu´mero total
de galaxias Nt como:
Nt =
N∑
i
ψi
N∑
j
dj =
N∏
j=1
[
C−k (M) + 1
C−k (M)
]
(2.23)
De esta forma la FL diferencial normalizada φ(M) se obtiene a partir de la ecuacio´n:
φ(M) =
∑Mi∈[M,M+∆M ]
i ψi
∑N
j=1 dj
V ∆M
(2.24)
As´ı logramos una muestra completa en volumen como se puede notar en la parte som-
breada de la figura 2.6, y podemos estimar la FL sin perder las galaxias de´biles.
2.5.3 Me´todo STY
El Me´todo STY (Sandage-Tammann-Yahil, Sandage et al. 1979) es un me´todo parame´tri-
co para ajustar la FL utilizando una te´cnica de ma´xima probabilidad, teniendo en cuenta
u´nicamente el valor de la magnitud absoluta Mi. Se asume una funcio´n anal´ıtica con
para´metros ~a = (a1, a2, .....an) y se calcula el likelihood (L):
L =
N∏
i=1
pi(Mi, zi) (2.25)
donde pi es la probabilidad de encontrar un objeto con magnitud absoluta Mi:
pi ≡ φ(Mi)∫Mfaint(zi)
Mbright(zi)
φ(M)dM
(2.26)
donde Mbright(zi) y Mfaint(zi) son las magnitudes absolutas ma´s brillantes y ma´s de´bi-
les observadas en la muestra, ubicadas en el redshift de la galaxia considerada con su
correspondiente correcio´n K(z) + E(z).
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En general, la funcio´n anal´ıtica utilizada para ajustar la funcio´n de luminosidad
es la de Schechter (ecuacio´n 2.5) y los para´metros de ajuste son ~a = (M∗, α). Notar
que el para´metro φ∗ no se puede obtener con e´ste me´todo ya que en la funcio´n de
Schechter aparece como una constante multiplicativa y por lo tanto no influye en el
ca´lculo de la probabilidad pi. El me´todo calcula la probabilidad de que los datos sean
bien ajustados dados los para´metros. Es decir, nos dice que´ tan bien reproducen los
datos a las predicciones del modelo.
Finalmente, para encontrar los para´metros M∗ y α que mejor ajustan los datos el
me´todo propone maximizar la funcio´n likelihood y de esa manera encontrar los valores
de los para´metros ma´s probables. Existen muchas formas para maximizar la funcio´n
likelihood. El me´todo mas directo, es mapear el espacio de para´metros y calcular el valor
del likelihood para todos los pares de para´metros (M∗, α) de cada celda obteniendo un
mapa de isoprobabilidades en el espacio de para´metros, y obtener su ma´ximo, pero esto
es muy costoso computacionalmente.
Cadenas de Marko Monte Carlo
Un me´todo ma´s eficiente son las cadenas de Markov Monte Carlo (MCMC). Es un
me´todo Bayesiano de muestreo aleatorio, es decir, no muestrea de manera uniforme el
espacio de para´metros sino que elige con algu´n criterio que zona mapear. El teorema
completo de Bayes especifica que:
p(~a | d,m) = p(d | ~a,m)p(~a | m)
p(d | m) (2.27)
donde, p(d | ~a,m) es el likelihood, p(~a | m) son los ”priors”, la probabilidad a priori
para los para´metros (valores permitidos), p(d | m) es la evidencia, una constante de
normalizacio´n, y p(~a | d,m) es la probabilidad de que los para´metros ajusten mis datos
(probabilidad a posteriori).
Una manera de avanzar en el problema de maximizar la probabilidad es despreciar
la constante de normalizacio´n. Esta constante es muy costosa de calcular computacio-
nalmente por lo tanto, si no la tenemos en cuenta, el teorema completo de Bayes queda
como:
p(~a | d)∼ p(d | ~a) p(~a) = Π(~a) (2.28)
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donde Π(~a) es proporcional al likelihood. Entonces, maximizando la funcio´n Π(~a), se
maximiza la funcio´n likelihood y por lo tanto se maximiza la probabilidad a posteriori.
max~a p(~a | d)∼max~a Π(~a) (2.29)
encontrando, de esta manera, los para´metros mas probables ~amax que ajusten los datos.
El objetivo de MCMC es pasar por un punto ~a con probabilidad proporcional a
alguna funcio´n distribucio´n Π(~a). La gran ventaja de MCMC es que automa´ticamente
pone sus puntos muestrales preferentemente donde Π(~a) es grande, ahorrando mucho
costo computacional.
Espec´ıficamente, una Cadena de Markov es una secuencia de puntos ~a1, ~a2 . . . que,
aunque localmente correlacionados, pueden pasear eventualmente por cada punto ~a en
proporcio´n a Π(~a). Cada punto ~ai se elige de una distribucio´n que so´lo depende del
valor del punto inmediatamente anterior ~ai−1. En otras palabras, la cadena tiene una
memoria que so´lo se extiende hasta su punto anterior y esta´ completamente definida por
una funcio´n de probabilidad de transicio´n de 2 variables, p(~ai | ~ai−1), la probabilidad
con la que ~ai es elegido dado el punto previo ~ai−1 . La probabilidad p(~ai | ~ai−1) se elije
tal que satisfaga la ecuacio´n de balance:
Π(~a1) p(~a2 | ~a1) = Π(~a2) p(~a1 | ~a2) (2.30)
El me´todo de Metropolis-Hastings propone una manera general de obtener la probabi-
lidad de transicio´n:
• Elegir una distribucio´n de propuesta q(~a2 | ~a1). Esta puede ser lo que querra-
mos siempre que los pasos generados por ella, alcancen cualquier regio´n de intere´s.
Usualmente se utiliza una distribucio´n normal multivariada centrada en ~a1.
• A partir de ~a1, generar un candidato ~a2c usando q(~a2 | ~a1).
• Calcular la probabilidad de aceptacio´n, α(~a1,~a2c) , usando
α(~a1,~a2c) = min
[
1,
Π(~a2c) q(~a1 | ~a2c)
Π(~a1) q(~a2c | ~a1)
]
(2.31)
En particular, si utilizamos distribuciones normales con varianza fija para repre-
sentar la q(~a2 | ~a1), entonces q(~a1 | ~a2c)/q(~a2c | ~a1) = 1.
• Se genera un nu´mero aleatorio uniforme, ui (entre 0 y 1), y se compara con α.
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• Si ui < α, se acepta el punto candidato y se pone ~a2 = ~a2c.
• Si ui > α, se rechaza y se deja el punto inalterado, ~a2 = ~a1 .
• La probabilidad de transicio´n obtenida es:
p(~a2 | ~a1) = q(~a2 | ~a1)α(~a1,~a2c) (~a1 6= ~a2) (2.32)
• Cuando el criterio adoptado de convergencia es satisfecho y la cadena tiene suficien-
tes puntos como para proveer razonables muestras de la distribucio´n a posteriori,
se detiene la cadena.
E´ste me´todo a pesar de que no mapea uniformemente todo el espacio de para´metros,
logra mapear una zona significante alrededor del ma´ximo. De esta manera se encuentran
los para´metros mas probables que ajustan adecuadamente a los datos y se obtiene la
funcio´n de luminosidad parametrizada.
2.5.4 Otros me´todos y pruebas
Existen otros me´todos para estimar la FL que no sera´n desarrollados en este trabajo.
Algunos de ellos son el Me´todo Cla´sico, Me´todo de Turner, Me´todo Vmax y el Me´todo
Stepwise Maximum Likelihood o SWML (para ma´s informacio´n, ver Johnston (2011)).
Willmer (1997) realizo´ un trabajo en el cual se comparo´ la sensibilidad de los dife-
rentes estimadores utilizando simulaciones Monte Carlo (basadas en el Cfa Survey) y
datos del relevamiento Cfa-1. Utilizando la simulacio´n Monte Carlo, calculo´ la funcio´n de
Schechter tomando 3 valores de entrada del para´metro α : −0,7,−1,1 y −1,5 para probar
la sensibilidad de los estimadores sobre la pendiente del extremo de´bil. Demostro´ que
todos los estimadores recuperan bastante bien los valores de α a excepcio´n del me´to-
do 1/V max, como se puede notar en la tabla 2.3. En general, el STY y el C− son los
me´todos que obtienen los mejores resultados.
Con los datos del Cfa-1 Redshift Survey se calcularon los para´metros de Schechter
utilizando diferentes estimadores como se muestra en la tabla 2.4.
Los resultados indican que todos los estimadores son consistentes con α = −1,2 y
M∗ = −19,2 con la excepcio´n nuevamente del me´todo 1/Vmax. En general, e´ste estudio
comparativo demostro´ que el Me´todo C (Lynden-Bell, 1971) y el STY (Sandage et al.,
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Cuadro 2.3: Valores de los para´metros de la funcio´n de Schechter obtenidos utilizando simu-
laciones Monte Carlo(tabla extra´ıda de Willmer (1997)).
Me´todos α M∗ α M∗ α M∗
Valores de entrada −0,7 −19,10 −1,10 −19,10 −1,5 −19,10
SWML −0,94± 0,17 −19,30± 0,17 −1,18± 0,13 −19,24± 0,17 −1,46± 0,10 −19,12± 0,19
STY −0,69± 0,12 −19,11± 0,11 −1,06± 0,10 −19,07± 0,11 −1,33± 0,07 −18,94± 0,12
Choloniewski −0,98± 0,19 −19,20± 0,19 −1,24± 0,14 −19,12± 0,19 −1,51± 0,11 −19,2± 0,19
Turner −0,78± 0,21 −19,20± 0,25 −0,82± 0,23 −19,07± 0,31 −1,25± 0,20 −19,12± 0,30
1/Vmax −0,93± 0,14 −19,13± 0,13 −1,21± 0,08 −19,08± 0,12 −1,58± 0,07 −19,06± 0,14
C− −0,79± 0,16 −19,15± 0,14 −1,16± 0,13 −19,15± 0,14 −1,53± 0,09 −19,14± 0,14
Notas: La tabla contiene 3 valores de entrada de α y M∗ y los valores de dichos para´me-
tros de Schechter recuperados por los estimadores de la FL.
Cuadro 2.4: Valores de los para´metros de la funcio´n de Schechter obtenidos usando datos del
relevamiento Cfa-1 (tabla extra´ıda de Willmer (1997)).
Me´todos α M∗
SWML −1,20± 0,03 −19,30± 0,04
STY −1,11± 0,08 −19,17± 0,08
Choloniewski −1,18± 0,05 −19,26± 0,07
Turner −1,11± 0,06 −19,32± 0,05
1/Vmax −1,59± 0,04 −19,43± 0,07
C− −1,20± 0,01 −19,21± 0,01
Notas: La tabla contiene los para´metros de Schechter α y M∗ calculados utilizando
diferentes estimadores de la FL, con datos de Cfa-1 Survey
1979) son los estimadores mas robustos y que ofrecen los mejores resultados para obtener
una buena estima de la FL.
2.6 Redshift fotome´trico y relevamientos
La distancia de una galaxia generalmente se obtiene utilizando el redshift espectrosco´pi-
co. Dada la dificultad de obtener e´stos redshifts para galaxias de´biles surge la te´cnica
de estima de redshifts fotome´tricos (zf ). E´sta te´cnica ha ganado un gran intere´s en los
u´ltimos an˜os debido a que se han constru´ıdo grandes relevamientos multibanda. Estos
cata´logos poseen un gran nu´mero de objetos de´biles de dif´ıcil acceso para las observa-
ciones espectrosco´picas. El zf es una estimacio´n del redshift de galaxias utilizando so´lo
las bandas fotome´tricas en vez de la espectroscopia.
La forma usual de obtener esta cantidad es modelando la distribucio´n de energ´ıa es-
pectral de la galaxia. Los cambios en la distribucio´n de energ´ıa observada para diferentes
galaxias y a diferentes distancias se notan a trave´s de la cantidad de luz que se mide
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en cada banda. Usando una biblioteca de plantillas de los distintos tipos de galaxias,
se puede entonces comparar los colores observados en cada banda con los colores que
se producir´ıan por cada tipo de galaxia a diferentes distancias. Cuando el me´todo fun-
ciona, la coincidencia ma´s cercana correspondera´ a la plantilla que es el tipo correcto
de galaxias a la distancia correcta. La eficiencia del me´todo se basa en la identificacio´n
de las caracter´ısticas espectrales fuertes, siendo reconocible despue´s de la integracio´n de
la distribucio´n espectral de energ´ıa (SED) por debajo de la funcio´n de transmisio´n del
filtro .
La estimacio´n del redshift fotome´trico es menos precisa que la determinacio´n del
redshift espectrosco´pico, pero para muchas aplicaciones cosmolo´gicas y extragala´cticas
el redshiftfotome´trico representa una informacio´n suficiente. Por lo tanto, la herramienta
de zf se aplica extensamente y se convertio´ ra´pidamente en una herramienta fundamental
de la cosmolog´ıa observacional.
Con el surgimiento de relevamientos fotome´tricos como el Calar Alto Deep Ima-
ging Survey (CADIS), COMBO-17 Survey, HDF-S, CFHT Legacy Survey (CFHTLS),
VIMOS-VLT Deep Survey (VVDS), DEEP2, Zcosmos, MUSYC-ECDFS, se han solucio-
nado los problemas estad´ısticos logrando de esta manera muestras profundas en redshift,
volu´menes grandes y mayor cantidad de objetos para mejorar la estima de la FL. Entre
algunos trabajos donde se estima la FL utilizando e´stos relevamientos fotome´tricos pode-
mos nombrar los trabajos de Fried et al. (2001),Poli et al. (2003), Wolf et al. (2003),Ilbert
et al. (2005), Zucca et al. (2006),Ilbert et al. (2006), Faber et al. (2007), Zucca et al.
(2009) y Ramos et al. (2011).
Al contar con relevamientos con pocas bandas, el error en el ca´lculo del redshift
fotome´trico zf supera en varios o´rdenes al error en zespec. Los errores en el redshift
fotome´trico son t´ıpicamente del orden de los 1000 km/s, mientras que para el redshift
espectrosco´pico los errores rondan los 30 km/s (ej: SDSS). La precisio´n del ca´lculo del
redshift fotome´trico depende fuertemente de tres factores observacionales:
• La resolucio´n espectral: define el sistema de filtros fotome´tricos empleado. Cuanto
mayor sea el nu´mero de filtros utilizados y menor su anchura, mayor sera´ la fineza
para mapear e identificar la SED de la fuente observada. Es importante resaltar
que, cuando se observa una fuente a trave´s de un filtro, toda la informacio´n es-
pectral contenida en dicho intervalo de longitud de onda (como l´ıneas de emisio´n
o´ l´ıneas de absorcio´n), queda colapsada a un so´lo punto fotome´trico centrado en la
longitud de onda efectiva del filtro. De ah´ı que los sistemas de filtros de banda an-
Funcio´n de luminosidad de galaxias 27
cha tradicionales (U,B,V,g,R,I,z) so´lo permitan inferir propiedades generales sobr
e el continuo de la SED, tales como la pendiente o saltos.
• El rango en longitudes de onda observadas: establece el l´ımite en el seguimiento
de los rasgos espectrales de las galaxias. Como la ventana de observacio´n es fija
(definida por el sistema de filtros), y la SED se desplaza espectralmente segu´n
sea la distancia a la que se encuentre la galaxia, si la cobertura fotome´trica no es
adecuada puede provocar importantes perdidas observacionales de la informacio´n
espectral, impidiendo por lo tanto, una identificacio´n precisa e inequ´ıvoca de la
misma.
• La precisio´n fotome´trica: es el elemento ma´s delicado. Dado que tanto la estima-
cio´n del tipo espectral de una galaxia como su distancia cosmolo´gica depende de la
identificacio´n de su SED, es decir, de las variaciones de su energ´ıa emitida a cada
longitud de onda, la identificacio´n, cuantificacio´n y posterior correccio´n de cual-
quier sesgo observacional que afecte dichas medidas resulta cr´ıtico. En particular,
la variabilidad de las condiciones del cielo (el seeing), pueden artificialmente alterar
las mediciones de una misma fuente observada en momentos distintos.
Para poder cuantificar el grado de precisio´n del redshift fotome´trico, resulta necesario
comparar las estimaciones con una muestra control de galaxias que posean medidas
espectrosco´picas fiables de su redshift. Futuros relevamientos fotome´tricos proveera´n
cientos de millones de galaxias con zf con una resolucio´n aproximada del 1 % (error en
la distancia inferida).
2.6.1 El cata´logo JPAS
Uno de los ma´s prometedores proyectos internacionales para la construccio´n de un re-
levamiento fotome´trico amplio es el Javalambre Physics of the Accelerating Universe
Astrophysical Survey (JPAS) (Ben´ıtez et al., 2009) que cubrira´ mas de 8000 grados cua-
drados con 54 bandas angostas y 5 bandas anchas en el rango de frecuencias o´pticas
(Figura 2.7).
E´ste survey es una colaboracio´n internacional principalmente entre Espan˜a y Brasil,
y se llevara´ a cabo usando dos telescopios de 2.5 m y 0.8 m de apertura, los cuales se
encuentran en Sierra de Javalambre, en Espan˜a (Ben´ıtez et al., 2009; Moles et al., 2010).
El cata´logo tardara´ entre 4 y 5 an˜os en ser realizado y se espera mapear los 8000 grados
cuadrados con una magnitud aparente l´ımite iAB ∼ 23.
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Figura 2.7: Bandas fotome´tricas del relevamiento JPAS.
JPAS producira´ desplazamientos al rojo de alta calidad y espectroscop´ıa de baja
resolucio´n de cientos de millones de otras galaxias, incluyendo una poblacio´n muy sig-
nificativa a alto redshift. El surgimiento de relevamientos fotome´tricos profundos con
estimacio´n fiable de redshift fotome´tricos, como el futuro J-PAS, ofrecera´ herramientas
confiables para llevar a cabo diferentes estudios estad´ısticos, como la estima de la FL.
En este trabajo, exploraremos algunos de los me´todos existentes para el calculo de
la FL en cata´logos con redshifts fotome´tricos, pero refinando dichas te´cnicas para ser
aplicadas en el futuro cata´logo JPAS. Para ello, utilizaremos cata´logos de galaxias si-
muladas construido a partir de simulaciones nume´ricas cosmolo´gicas en conjunto con un
modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias.
Cap´ıtulo 3
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Una de las herramientas ma´s utilizadas a la hora del estudio teo´rico de procesos como
la formacio´n y evolucio´n de estructuras del universo son las simulaciones nume´ricas. Los
feno´menos astrof´ısicos son incluidos a la simulacio´n mediante modelos semianal´ıticos de
formacio´n de galaxias. Ba´sicamente, la mayor´ıa de estos modelos siguen procedimientos
similares para obtener galaxias a partir de part´ıculas de materia oscura. Utilizando
dichas simulaciones se puede construir un cata´logo sinte´tico y de esta manera extraer
las muestras de galaxias.
En e´ste trabajo utilizaremos datos del cata´logo simulado realizado por Zandivarez
et al. (2014), constru´ıdo para el futuro JPAS.
3.1 Simulacio´n Nume´rica Millennium Run I
La Simulacio´n Millenium Run I es una simulacio´n cosmolo´gica de N-cuerpos (Springel
et al., 2005), cuya evolucio´n gravitacional fue realizada con el co´digo Tree-Particle-Mesh
(TPM), (Xu, 1995) que contiene 10 mil millones (21603) de part´ıculas de materia oscura
en un cubo perio´dico de 500 h−1Mpc de lado. Los para´metros cosmolo´gicos de e´sta simu-
lacio´n son consistentes con los datos de WMAP1 (Spergel et al., 2003) y se corresponden
con un universo plano con constante cosmolo´gica no nula (ΛCDM): densidad de mate-
ria oscura, Ωm = 0,25, densidad de materia bario´nica, Ωb = 0,045, densidad de energ´ıa
de vac´ıo, ΩΛ = 0,75, amplitud de fluctuaciones en masa en un radio de 8 h
−1Mpc,
σ8 = 0,9, ı´ndice espectral, n=1 y constante de Hubble H0 = 100hKms
−1Mpc−1 con
h = 0,73. Las part´ıculas son inicialmente posicionadas a partir de una distribucio´n
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“glass-like”, de acuerdo con el espectro de potencias ΛCDM . Las 1010 part´ıculas de ma-
sas 8,6× 108h−1M son evolucionadas con el co´digo TPM, desde z = 127 hasta z = 0.
Las posiciones y velocidades de todas las part´ıculas entre z = 20 y z = 0 fueron
guardadas en 60 salidas correspondientes a diferente e´pocas , espaciadas de acuerdo al
factor de expansio´n log(1+zi) = i(i+35)/4200. Fueron adheridas 4 salidas adicionales en
z = 30, 50, 80 y 127, por lo que obtuvieron un total de 64 salidas en toda la simulacio´n.
E´stas salidas son las entradas ba´sicas de los modelos semianal´ıticos, que son los
responsables de formar galaxias dentro de los halos de materia oscura de la simulacio´n.
3.2 Modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias
Para obtener una muestra de galaxias simuladas, se adopto´ el modelo semianal´ıtico desa-
rrollado por Guo et al. (2011) el cual incrementa la eficiencia del feedback de supernovas,
introduce un tratamiento ma´s realista de la evolucio´n de las galaxias sate´lites y sus fu-
siones permitie´ndoles continuar formando estrellas por un per´ıodo ma´s largo de tiempo
y reduce su enrojecimiento excesivamente ra´pido, as´ı como tambie´n incluye tratamientos
de interacciones tidales de galaxias sate´lites. E´ste modelo genera una muestra completa
cuando consideramos galaxias con magnitud absoluta en el sistema en reposo mas bri-
llantes que −16,4 en la banda ”i” del SDSS, lo que implica galaxias con masas estelares
mayores que ∼ 108h−1M.
Se han encontrado diferentes para´metros cosmolo´gicos comparando datos de WMAP7
(Komatsu et al., 2011) y WMAP1 (Spergel et al., 2003). E´sto podr´ıa producir resultados
que no esta´n de acuerdo con el modelo cosmolo´gico actual. Sin embargo, Guo et al.
(2013) han demostrado que la abundancia y aglomeracio´n de halos de materia oscura
y las propiedades de las galaxias en WMAP7 son muy similares a los encontrados en
WMAP1 para z ≤ 3, que es el rango de redshifts de intere´s de e´ste trabajo.
3.3 Cata´logo sinte´tico
El cata´logo simulado fue constru´ıdo por Zandivarez et al. (2014) en base a la simulacio´n
Millennium Run I, posicionando un observador virtual en z = 0 y hallando las galaxias
que se encuentran hacia atra´s en el cono de luz del observador. Se construyo´ una muestra
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simulada de galaxias en un octante (pi/2 sr), que consiste en franjas tomadas a diferentes
salidas correspondientes a e´pocas pasadas con sus distancias correspondientes. Se utili-
zaron las u´ltimas 27 salidas, que alcanzan un redshift ma´ximo de z = 1,5. Dado que el
cubo de la simulacio´n tiene so´lo 500 h−1Mpc de lado, fue necesario utilizar la periodici-
dad del cubo simulado para construir un ”super− cubo”, colocando varias cubos juntos
lado a lado, y de esta forma alcanzar mayores distancias. En la Figura 3.1 se puede ver
la distribucio´n de galaxias de la muestra en funcio´n del redshift (panel superior) y la
distribucio´n del redshift de galaxias con iSDSS ≤ 23 en el volumen seleccionado.
Figura 3.1: Panel Superior: Distribucio´n de galaxias simuladas en funcio´n del redshift. Panel
Inferior: Distribucio´n de redshift de galaxias con iSDSS ≤ 23 en el volumen se-
leccionado con una cobertura angular de 17,6deg2 (figura extra´ıda de Zandivarez
et al. (2014)).
El redshift cosmolo´gico, zc, fue obtenido de las distancias como´viles de las gala-
xias en el super-cubo usando r(zc) =
∫ zc
0
cdz′/H(z′), donde r es la distancia como´vil y
H(z) = H0
√
Ωm(1 + z)3 + ΩΛ. Para imitar las observaciones, se introdujo una distor-
sio´n al redshift cosmolo´gico, obteniendo el redshift espectrosco´pico ze, el cua´l considera
las velocidades peculiares de las galaxias en la direccio´n radial. Por lo tanto:
ze = (1 + zc)(1 + vp/c)− 1 (3.1)
donde vp = v.r/|r| es la velocidad peculiar.
El me´todo utilizado para construir la muestra de galaxias utilizando franjas a dife-
rentes salidas introduce diferencias en comparacio´n con el universo observado:
1. El primer problema surge porque todas las galaxias en una dada franja tienen
el mismo estado evolutivo correspondiente al tiempo de salida de la simulacio´n.
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Por lo tanto, las galaxias simuladas muestran una evolucio´n discreta en magnitud
donde e´sta diferencia se hace mas abrupta a alto redshift pues las salidas esta´n
espaciadas logar´ıtmicamente. Sin embargo, observacionalmente, las propiedades de
las galaxias var´ıan continuamente con el redshift. E´ste problema introduce un sesgo
en la distribucio´n de densidad de galaxias del cata´logo simulado resultante. La
agrupacio´n de galaxias tambie´n cambia en dos salidas consecutivas debido a sus
movimientos propios: cuanto mayor es el tiempo de separacio´n entre las salidas
subsiguientes, mayor es la variacio´n en las estructuras.
2. El segundo problema surge porque en los bordes de las franjas, las galaxias provie-
nen de dos estados evolutivos diferentes. So´lo considerando el movimiento del cubo
simulado, si la separacio´n entre las salidas es demasiado grande, las posiciones de
las galaxias podr´ıan haber cambiado dra´sticamente desde una salida a la siguien-
te, lo que significa que una galaxia puede observarse dos veces o´ directamente no
observarse, dependiendo de la direccio´n de su movimiento (ver Figura 3.2).
Para solucionar e´stos problemas se introdujeron las siguientes correcciones durante
el proceso de construccio´n del cata´logo sinte´tico.
1. Las posiciones y velocidades fueron interpoladas entre las salidas de las franjas
i e (i + 1), acorde a la distancia entre los bordes de las franjas. Se calcularon
nuevamente las magnitudes absolutas en el sistema en reposo Mi de las galaxias
dentro de una dada franja a un tiempo ti, interpolando linealmente entre los valores
correspondientes a la franja actual y la anterior en (ti + 1), pero utilizando las
posiciones de las galaxias previamente interpoladas dentro de la franja i− esima.
2. Se consideraron dos posibles casos. En primer lugar, el caso donde se cuenta dos
veces a una galaxia (Panel superior Figura 3.2), y en segundo lugar, el caso en el
que una dada galaxia no es considerada en ninguna franja (Panel inferior Figura
3.2). En el primer caso simplemente se descarta la galaxia situada en la franja i, ya
que aparecera´ tambie´n en la franja consecutiva. En el segundo caso, se reasigna la
posicio´n de la galaxia en la franja i con la posicio´n interpolada de la galaxia en la
franja (i+ 1).
Como se dijo anteriormente, para llegar a la profundidad deseada del cata´logo, Zandi-
varez et al. (2014) utilizaron la periodicidad del cubo simulado. Esto conduce a evidentes
repeticiones si la simulacio´n se observa a lo largo de uno de sus ejes principales. E´ste
efecto es ma´s importante mientras ma´s chico sea el cubo original y mientras mas lejos se
desee llegar. Aunque no se puede evitar este comportamiento en el octante seleccionado,
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Figura 3.2: Ilustracio´n del proceso de las galaxias cuando se incluyen dos veces o ninguna
en el cata´logo simulado para dos salidas consecutivas. Panel Superior: Caso en
el que una galaxia se cuenta dos veces al construir un cono de luz utilizando
diferentes salidas. La regio´n gris representa la franja i en el panel izquierdo y
la franja i + 1 en el panel derecho. El panel derecho muestra la galaxia j en un
tiempo previo, dentro de la franja (i+1), que indica la direccio´n de movimiento
de la galaxia. Debido a esta direccio´n de movimiento y el ancho de la franja,
la galaxia j aparecera´ tambie´n dentro de la franja i (panel izquierdo) debido al
tiempo que paso´ entre dos salidas consecutivas, y en consecuencia, se incluye dos
veces. Panel Inferior: Caso en el que una galaxia no se cuenta en la construccio´n
de un cono de luz. El panel de la derecha muestra la galaxia j en un tiempo previo,
fuera de la franja (i+1), y mostrando su direccio´n de movimiento. Debido a su
movimiento, la galaxia j tambie´n aparecera´ fuera de la franja i (panel izquierdo)
al pasar el tiempo entre salidas consecutivas, lo que provoca la ausencia de la
galaxia j en ambas franjas (figura extra´ıda de Zandivarez et al. (2014).
minimizaron este efecto utilizando un cono de luz ma´s pequen˜o orientado apropiada-
mente siguiendo el procedimiento de Kitzbichler & White (2007) y de esta manera,
se seleccionaron los para´metros para obtener un cono de luz con un a´ngulo so´lido de
17,6 deg2, sin repeticiones hasta z∼ 1,02.
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La muestra limitada en volumen con magnitud absoluta mas brillantes que−16,4 con-
tiene en el cono de luz seleccionado 6756097 galaxias hasta z∼ 1,5. El cata´logo sinte´tico
espectrosco´pico contiene 793559 galaxias dentro de un a´ngulo so´lido de un 17,6 deg2.
Los redshifts fotome´tricos fueron asignados al cata´logo simulado previamente cons-
truido. Para ello, Zandivarez et al. (2014) usaron la fotometr´ıa original en el sistema en
reposo y los redshifts espectrosco´picos para obtener los tipos espectrales mediante la eje-
cucio´n del paquete Bayesian Photometric Redshift (BPZ, Ben´ıtez (2000)). Luego trans-
formaron la fotometr´ıa del cata´logo sinte´tico a la fotometr´ıa particular del JPAS. Esta
transformacio´n usa la respuesta de los filtros y los tipos espectrales obtenidos. Por u´lti-
mo, se corrio´ nuevamente BPZ en la nueva fotometr´ıa, obteniendo el redshift fotome´trico
asociado a la nueva fotometr´ıa. Se calcularon las magnitudes aparentes observadas de
las galaxias simuladas en z = 0 y por lo tanto, sus correcciones K correspondientes.
3.4 Ana´lisis del cata´logo sinte´tico
En esta seccio´n analizaremos la distribucio´n de errores de los redshifts fotome´tricos
del cata´logo sinte´tico. El modelo utilizado comu´nmente para trabajar con redshifts fo-
tome´tricos es una distribucio´n de probabilidad gaussiana. Asumiendo una disribucio´n
de errores gaussiana para cada galaxia se obtiene:
Gi(z) =
1
σi
√
2pi
exp
(−(z − zi)2
2σ2i
)
(3.2)
donde zi es el redshift fotome´trico y σi es el error del redshift fotome´trico de la galaxia
i. Zandivarez et al. (2014) compararon los redshifts fotome´tricos del cata´logo simula-
do con los redshift espectrosco´picos y ajustaron una distribucio´n de errores gaussiana
adoptando un error para la distribucio´n dado por σi = 0,0025(1 + zs) para todas las
galaxias. En la Figura 3.3 se muestra en color gris la distribucio´n de errores del redshift
fotome´trico (BPZ) del cata´logo simulado y en color negro una distribucio´n de errores
gaussiana generada con una muestra aleatoria. Esta muestra aleatoria cuenta con el res-
hift espectrosco´pico (zs) de cata´logo y los redshifts fotome´tricos fueron obtenidos por
corrimientos aleatorios alrededor del zs siguiendo una distribucio´n gaussiana. Se puede
observar que la distribucio´n de errores gaussiana ajusta bien el pico de la funcio´n dis-
tribucio´n de errores del cata´logo, pero las colas de la distribucio´n real no pueden ser
ajustadas con la distribucio´n gaussiana.
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Figura 3.3: Distribucio´n de errores en los redshift fotome´tricos. El histograma gris muestra la
distribucio´n correspondiente al cata´logo sinte´tico cuando los redshift fotome´tricos
se obtuvieron a partir del co´digo BPZ, mientras que el histograma negro muestra
la distribucio´n de errores correspondiente a una asignacio´n aleatoria de redshift
fotome´tricos para las galaxias del cata´logo sinte´tico usando la gaussiana que mejor
ajusto´ la distribucio´n para el BPZ (figura extra´ıda de Zandivarez et al. (2014)).
Debido a esta discrepancia en las colas de la distribucio´n de errores, realizaron el
mismo ana´lisis pero adoptando una funcio´n de probabilidad lorentziana con un error de
σi = 0,00244(1 + zs):
Li(z) =
1
piσi
1
1 + ( z−zi
σi
)
2 (3.3)
De la misma manera, construyeron una muestra aleatoria asumiendo una distribucio´n
lorentziana. En la figura 3.4 se ilustra la distribucio´n de errores del cata´logo en color gris,
y en color negro la distribucio´n de errores lorentziana generada a partir de la muestra
aleatoria. Se observa que la funcio´n lorentziana es un buen ajuste de la disribucio´n de
errores de los redshifts fotome´tricos del cata´logo en el pico de la distribucio´n y especial-
mente en las colas donde la funcio´n gaussiana no ajustaba bien.
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Figura 3.4: Lo mismo que en la Figura 3.3, pero en este caso, el histograma negro es la
distribucio´n de errores para redshifts fotome´tricos aleatorios asignados con la
mejor Lorentziana que ajusto´ la distribucio´n de errores BPZ (figura extra´ıda de
Zandivarez et al. (2014)).
Por lo tanto, demostraron que la distribucio´n de errores lorentziana representa mejor
la distribucio´n de errores de los redshifts fotome´tricos obtenidos del cata´logo sinte´tico
para el futuro JPAS.
Cap´ıtulo 4
Me´todos para estimar la FL utilizando
redshift fotome´trico
Los relevamientos fotome´tricos esta´n teniendo un rol importante en el estudio de modelos
cosmolo´gicos. Con el uso de redshifts fotome´tricos, zf , las mediciones se pueden llevar
a cabo de forma ra´pida y a alto redshift . Sin embargo, como se discutio´ previamente,
la precisio´n del calculo de zf es menor, comparada con las mediciones espectrosco´picas,
impidiendo realizar una estima confiable de la distancia.
Con el surgimiento de los grandes relevamientos fotome´tricos, se han modificado
algunos me´todos para estimar la FL, teniendo en cuenta las mediciones de zf y su baja
precisio´n.
4.1 Me´todo C fotome´trico
Subbarao et al. (1996) propuso una adaptacio´n al Me´todo C (Seccio´n 2.5) de Lynden-Bell
(1971), donde se calcula el valor C en funcio´n de zf . Cada galaxia posee una distribucio´n
de error en redshift que conduce a una distribucio´n de probabilidad en magnitud abso-
luta la cual incluye los efectos de la correcio´n K y consecuentemente tiene una forma
mucho mas compleja. Por esta razo´n, cuando se calculan las funciones X(M) y C(M),
es preferible trabajar en el espacio de redshifts donde cada galaxia es representada por
una distribucio´n de errores en redshift con media zi y dispersio´n σi. Dichas funciones son
ahora representadas por funciones suaves que permiten calcular fa´cilmente la integral
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2.18 (Seccio´n 2.5). E´sto transforma esencialmente el enfoque tradicional de Lynden-Bell
(1971) ’discreto’, en uno ’continuo’.
En el caso de tener una distribucio´n de error gaussiana, la funcio´n X(M) incluira´ la
fraccio´n de galaxias con z > z∗(mi,M),
X(M) = 0,5
∑
i
erfc
[
z∗(mi,M)− zi
σi
]
(4.1)
donde erfc(x) es la funcio´n error complementaria, zi es el redshift fotome´trico y z
∗(mi,M)
es el redshift asociado a la galaxia ”i” con magnitud aparente mi y magnitud absoluta
M, es decir:
mi −M = 25 + 5log(dL(z∗)) +Ki(z∗) (4.2)
Observar que la funcio´n erfc(x) viene a representar la funcio´n de distribucio´n acumulada
cuando la distribucio´n diferencial es representada por una gaussiana.
La funcio´n C(M) incluira´ la fraccio´n de galaxias galaxias con z∗ entre z∗(mi,M) y
z∗(mlim,M):
C(M) = 0,5
∑
i
(
erfc
[
z∗(mi,M)− zi
σi
]
− erfc
[
z∗(mlim,M)− zi
σi
])
(4.3)
Teniendo las funciones X(M) y C(M), el ca´lculo de la FL es sencillo utilizando la
siguiente ecuacio´n :
φ(M) = A exp
[∫ M
−∞
dX
C
]
dX(M)
C(M)
(4.4)
Sin embargo, este me´todo no incluye la normalizacio´n de la FL. Para ello se calcula
el nu´mero esperado de galaxias en un cierto rango en magnitud absoluta y redshift y se
compara con el nu´mero observado, por lo que se necesita expl´ıcitamente la variacio´n de
la densidad de galaxias con el redshift, ρ(z).
Dado que para el ca´lculo de la FL se asumio´ separabilidad entre la FL y la fun-
cio´n densidad D(x, y, z) (ver ecuacio´n 2.2), y teniendo en cuenta que D(x, y, z)dV =
ρ(z)(dV/dz)dz, el ca´lculo de la funcio´n densidad dependiente del redshift puede ha-
cerse exactamente igual al de la funcio´n de luminosidad, simplemente reemplazando la
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magnitud absoluta M , por el redshift z en las ecuaciones 4.1, 4.3 y 4.4. Es decir,
X(z) = 0,5
∑
i
erfc
[
M∗(mi, z)−Mi
σMi
]
(4.5)
C(z) = 0,5
∑
i
(
erfc
[
M∗(mi, z)−Mi
σMi
]
− erfc
[
M∗(mlim,M)−Mi
σMi
])
(4.6)
ρ(z)dV
dz
= A exp
[∫ z
0
dX
C
]
dX(z)
C(z)
(4.7)
Para obtener la normalizacio´n de la FL necesito el nu´mero esperado de galaxias, Ne,
en un rango de magnitudes M0 < M < M1 y de redshift z0 < z < z1 y el nu´mero de
galaxias observadas (No) en ese rango:
Ne =
∫ M1
Mo
∫ z1
z0
φ(M)
ρ(z)
ρo
dV
dz
Θ(z∗(mlim,M)− z) dz dM (4.8)
donde Θ es la funcio´n escalo´n y ρo esta´ dada por la ecuacio´n:
ρo =
∫ z1
z0
ρ(z)dV
dz
dz∫ z1
z0
dV
dz
dz
(4.9)
Finalmente la funcio´n de luminosidad normalizada queda expresada como
Φˆ(M) = φ(M)
No
Ne
(4.10)
4.2 Me´todo C fotome´trico modificado
De acuerdo a lo visto en la Seccio´n 3.4, en el trabajo de Zandivarez et al. (2014) demos-
traron que una distribucio´n de errores lorentziana es un mejor ajuste que una funcio´n
gaussiana para cuantificar la distribucio´n de la diferencia entre el redshift fotome´trico
y espectrosco´pico para el JPAS. Debido a esto, hemos modificado apropiadamente el
Me´todo C desarrollado por Subbarao et al. (1996) para tener en cuenta e´ste tipo de
distribucio´n.
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Las ecuaciones correspondientes para tener en cuenta la nueva distribucio´n de errores
son
X(M) =
1
pi
∑
i
arctan
[
zi − z∗(mi,M)
σi
]
(4.11)
C(M) =
1
pi
∑
i
(
arctan
[
zi − z∗(mi,M)
σi
]
− arctan
[
zi − z∗(mlim,M)
σi
])
(4.12)
donde la funcio´n arctan representa la funcio´n distribucio´n acumulada de la distribucio´n
de errores lorentziana. La FL es obtenida utilizando la ecuacio´n 4.4 y el ca´lculo de su
normalizacio´n es ana´logo al descripto en el caso anterior.
4.3 Me´todo STY fotome´trico
El me´todo STY fotome´trico es un me´todo parame´trico desarrollado por Sheth (2007),
donde la estima de la funcio´n de luminosidad es obtenida maximizando la funcio´n like-
lihood L, similar al me´todo STY (Seccio´n 2.5) :
L =
N∏
i=1
pi(Mi, zi) =
N∏
i=1
φ(Li|zi, a)∫ Lmax(zi)
Lmin(zi)
φ(L|zi, a) dL
(4.13)
donde zi denota el redshift de la galaxia i, φ(Li|zi, a) es la FL a redshift z con la forma
de la funcio´n de ajuste dependiente de los para´metros a, y Lmin(zi) es la luminosidad
mı´nima que una galaxia a redshift zi debe tener para ser observada dentro del flujo l´ımite
del cata´logo. Los para´metros que ajustan mejor la funcio´n de luminosidad son aquellos
que maximizan el likelihood y por lo tanto satisfacen :
∂ ln L
∂a
=
∑
i=1
∂ ln pi
∂a
(4.14)
E´ste me´todo es una generalizacio´n del me´todo STY original asumiendo una distribu-
cio´n de errores para el redshift. Si se tiene en cuenta que el redshift zi no se conoce con
precisio´n y las magnitudes absolutas o luminosidades son obtenidas a partir del redshift,
se desarrolla un nueva forma de obtener la probabilidad pi.
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Asumiendo que e´sta incerteza en redshift no afecta la magnitud aparente observada,
el me´todo puede ser modificado de la siguiente manera. Sea `i el flujo observado del
objeto, Li y zi la luminosidad y el redshift real de la galaxia i. El redshift estimado es
ζi y junto con `i se puede estimar el valor de la luminosidad, λi, como 4pidL
2(ζi). El
nu´mero de objetos esperado en el cata´logo limitado por flujo con valores estimados de
λi y ζi es:
N(ζ,~a) =
∫
dz
dVcom
dz
∫ `max
`min
d` 4piD2L(z) φ
(
4piD2L(z)`|~a
)
p(ζ|z, `) (4.15)
donde p(ζ|z, `) representa la distribucio´n de redshift estimado ζ. Si la distribucio´n de
error en redshift es independiente de `, entonces se puede reescribir la fo´rmula anterior:
N(ζ,~a) =
∫
dz
dVcom
dz
∫ Lmax(z)
Lmin(z)
φ(L|z,~a) dL p(ζ|z) (4.16)
Similarmente,la distribucio´n conjunta de λ y ζ estimados es:
λ N(λ, ζ,~a) =
∫
dz
dVcom
dz
4piD2L(z) ` φ
(
4piD2L(z)`|~a
)
p(ζ|z, `) (4.17)
Para obtener ambas probabilidades es necesario asumir una funcio´n anal´ıtica φ con
para´metros ~a. Generalmente, la funcio´n utilizada es la funcio´n de Schechter con para´me-
tros ~a = (M∗, α). De esta forma, pi es la fraccio´n del nu´mero de objetos estimado con
redshift ζi y luminosidad estimada λi:
pi =
N(λi, ζi,~a)
N(ζi,~a)
(4.18)
pi =
`i
λi
∫
dz dVcom
dz
4piD2L(z) p(ζ|z) φ (4piD2L(z)`|~a)∫
dz dVcom
dz
4piD2L(z) p(ζ|z)
∫ `max
`min
d` φ (4piD2L(z)`|~a)
(4.19)
donde p(ζ|z) es la distribucio´n de errores en redshift. Notar que si asumimos una delta
de Dirac como distribucio´n de errores en redshift, recuperamos la forma de la expresio´n
para pi del me´todo STY espectrosco´pico (ecuacio´n 2.26).
Al igual que para el me´todo STY espectrosco´pico, se pueden obtener los valores del
likelihood dados los para´metros y utilizar un me´todo como el MCMC, para obtener los
para´metros que maximizan el likelihood y por lo tanto, lo mejores para´metros que ajustan
los datos.
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Cap´ıtulo 5
Aplicacio´n al cata´logo sinte´tico del
JPAS
En e´ste trabajo estimaremos la funcio´n de luminosidad de galaxias de campo utilizando el
cata´logo simulado construido por Zandivarez et al. (2014) para el futuro JPAS. En primer
lugar, mostraremos la FL estimada utilizando el Me´todo C fotome´trico de Subbarao et al.
(1996), el cual asume una distribucio´n de errores gaussiana y estimaremos tambie´n la
FL con el Me´todo C fotome´trico modificado que tiene en cuenta una distribucio´n de
errores lorentziana.
En segundo lugar, calcularemos la FL usando el Me´todo STY fotome´trico de Sheth
(2007), asumiendo ambas distribuciones, gaussiana y lorentziana. Adema´s, comparamos
las estimas anteriores con la FL calculada con redshift espectrosco´pico para determinar
si es posible obtener resultados confiables al intentar estudiar la evolucio´n de la funcio´n
de luminosidad con redshifts fotome´tricos.
El trabajo lo realizamos para cinco submuestras correspondientes a diferentes rangos
de redshift:
• Rango 1: 0,01 ≤ z < 0,30 ( 88025 galaxias)
• Rango 2: 0,30 ≤ z < 0,60 (233911 galaxias)
• Rango 3: 0,60 ≤ z < 0,90 (224716 galaxias)
• Rango 4: 0,90 ≤ z < 1,20 (159254 galaxias)
• Rango 5: 1,20 ≤ z ≤ 1,50 ( 77006 galaxias)
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5.1 FL con el Me´todo C fotome´trico
Calculamos la FL usando redshift fotome´trico como estimador de distancia, obtenidos
del cata´logo sinte´tico que contiene alrededor de 800000 galaxias.
Para cada rango en redshift, estimamos la FL utilizando el Me´todo C fotome´trico de
Subbarao et al. (1996) (ver Seccio´n 4.1). Este me´todo asume una distribucio´n de errores
gaussiana. Como vimos en el cap´ıtulo 3, el error en redshift esta´ dado por σi = 0,0025 (1+
zs) obtenido a partir del ana´lisis de la distribucio´n de errores del cata´logo JPAS. De la
misma forma, estimamos la FL utilizando el me´todo C fotome´trico modificado (ver
Seccio´n 4.2) para tener en cuenta que la distribucio´n de errores en redshift de la muestra
simulada es mejor ajustada por una distribucio´n de errores lorentziana. En este caso el
error del redshift fotome´trico es σi = 0,00244(1 + zs), muy similar al error anterior.
Para analizar la eficacia de los me´todos, comparamos las estimas de la FL obtenidas
con la determinacio´n de la funcio´n de luminosidad a partir de redshifts espectrosco´picos
utilizando el Me´todo C desarrollado por Choloniewski (1987) (ver Seccio´n 2.5.2). De-
bemos tener en cuenta, que las comparaciones se realizaron con la FL usando redshif
espectrosco´pico ya que dicha funcio´n recupera la FL real del cata´logo.
La banda fotome´trica utilizada para obtener las magnitudes absolutas es la banda
ancha i del cata´logo simulado, la cual es similar a la banda iSDSS. La magnitud aparente
l´ımite del cata´logo simulado para el JPAS es mlim = 23 en la banda i. Es importante
mencionar que no tuvimos en cuenta la correccio´n por evolucio´n E(z) para el ca´lculo de
las magnitudes absolutas ya que al dividir la muestra en cinco rangos de redshift hemos
supuesto que la evolucio´n dentro de cada rango no es significativa.
Las funciones de luminosidad fueron estimadas en un rango de magnitudes absolutas
entre Mbrillante =-25 y Mdebil =-15.80. En el panel superior de la figura 5.1 se muestra la
funcio´n de luminosidad estimada con el Me´todo C fotome´trico asumiendo una distribu-
cio´n de errores en redshift gaussiana (puntos rojos) en comparacio´n con la FL estimada
obtenida usando el Me´todo C espectrosco´pico (puntos negros) para los cinco rangos de
redshift previamente definidos. Lo errores fueron calculados utilizando la te´cnica de re-
muestreo bootstrap generando 20 submuestras. En el panel inferior se puede observar el
cociente entre ambas FL, indicando la diferencia existente entre los estimadores de la
FL. Los errores fueron estimados mediante la te´cnica propagacio´n de errores.
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En el primer rango de redshift (0,01 ≤ z < 0,30) la FL fotome´trica recupera la
FL estimada con redshift espectrosco´pico en un amplio rango de magnitudes absolutas,
especialmente las magnitudes de´biles, mientras que en el extremo brillante de magnitudes
absolutas, la FL estimada con redshift fotome´trico es muy ruidosa y sobreestima la FL
obtenida con redshift espectrosco´pico. En el segundo rango (0,30 ≤ z < 0,60), la FL
estimada con el me´todo C fotome´trico tiende a sobreestimar el extremo de´bil de la FL y
en el extremo brillante el me´todo no permite calcular la FL. A pesar de eso, como en el
caso anterior, el quiebre de la FL es bien recuperado. Para galaxias ma´s lejanas, la FL
estimada con el me´todo fotome´trico sobreestima la FL en el extremo brillante. En los
u´ltimos rangos de redshift se puede notar una disminucio´n de galaxias de´biles dado que
a medida que observo a redshift ma´s profundos, las galaxias de´biles no son detectadas.
El rango de magnitudes absolutas donde puedo estimar la FL se restringe hasta valores
cercanos a la magnitud caracter´ıstica (M∗) donde se produce el quiebre en la FL.
Por lo tanto, el me´todo C fotome´trico recupera la FL estimada con el me´todo C
espectrosco´pico en un amplio rango de magnitudes absolutas, principalmente alrededor
de M∗. En el extremo brillante la FL estimada con redshift fotome´trico sobreestima la
FL espectrosco´pica para todos los rangos de redshift, mientras que en el extremo de´bil
es dependiente del rango de redshifts.
Figura 5.1: Panel Superior : FL de galaxias simuladas estimada con el Me´todo C espec-
trosco´pico (puntos negros) junto a la FL estimada con el Me´todo C fotome´trico
asumiendo una distribucio´n de errores en redshift gaussiana (puntos rojos) para
diferentes rangos de redshifts. Los errores fueron calculados mediante la te´cnica
de remuestreo bootstrap. Panel Inferior : Cociente entre las FL donde se pueden
observar las fluctuaciones entre los estimadores. Los errores se calcularon usando
la formula de propagacio´n de errores.
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De manera similar a lo realizado anteriormente, calculamos la FL pero estimada con
el Me´todo C fotome´trico modificado, es decir, asumiendo una distribucio´n de errores
en redshift lorentziana. En la figura 5.2 se puede observar en el panel superior la FL
estimada con el Me´todo C espectrosco´pico (puntos negros) y la FL estimada con el
Me´todo C fotome´trico modificado (puntos azules).
Figura 5.2: Panel Superior : FL de galaxias simuladas estimada con el Me´todo C espec-
trosco´pico (puntos negros) junto a la FL estimada con el Me´todo C fotome´trico
asumiendo una distribucio´n de errores en redshift lorentziana (puntos azules) pa-
ra diferentes rangos de redshifts. Los errores fueron calculados mediante la te´cnica
de remuestreo bootstrap. Panel Inferior : Cociente entre las FL donde se pueden
observar las fluctuaciones entre los estimadores. Los errores se calcularon usando
la formula de propagacio´n de errores.
En esta oportunidad, la FL estimada con el Me´todo C fotome´trico modificado tam-
bie´n recupera la FL espectrosco´pica en un amplio rango de magnitudes absolutas, incluso
en las magnitudes ma´s de´biles, exceptuando el segundo rango de redshift (0,30 ≤ z <
0,60). La FL fotome´trica sobreestima la FL espectrosco´pica en el extremo brillante en
todos los rangos de redshift. Sin embargo, asumiendo e´sta distribucio´n de errores loren-
tziana, la FL fotome´trica no produce fluctuaciones en el extremo brillante y se obtiene
una FL suave. A diferencia que el Me´todo C fotome´trico gaussiano, la FL estimada con
errores lorentzianos puede calcular los valores de la FL en el extremo brillante en todos
los rangos de redshifts.
5.2 FL con el Me´todo STY fotome´trico
Continuando con la prueba de los distintos me´todos para el ca´lculo de la FL, usamos
el me´todo parame´trico denominado STY fotome´trico (Sheth, 2007) para estimar la FL.
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Aplicamos este me´todo usando dos distribuciones de errores diferentes: gaussiana y lo-
rentziana.
Para analizar el me´todo STY fotome´trico, comparamos la FL estimada con redshift
fotome´trico con la FL calculada usando el me´todo STY espectrosco´pico (Sandage et al.,
1979). Adoptamos la funcio´n de Schechter (ecuacio´n 2.5) como funcio´n anal´ıtica.
Para encontrar los mejores para´metros ~a = (M∗, α) usamos un me´todo simplificado
de cadenas de Markov (MCMC) ya que nuestro objetivo principal es encontrar la ma´xima
probabilidad y no nos hace falta mapear toda la zona alrededor del ma´ximo. En el
procedimiento adoptado, la cadena avanza so´lo si la probabilidad calculada con los pares
de para´metros pertenecientes a un paso (Li+1) es mayor que la probabilidad obtenida
con los para´metros anteriores (Li). Los pasos son tomamos aleatoriamente usando una
distribucio´n gaussiana alrededor del punto en el espacio de para´metros. El criterio de
convergencia adoptado es cortar la cadena cuando no se encuentre una probabilidad
superior para un determinado nu´mero de pasos fijo. Generamos 20 cadenas con 100 pasos
cada una y con valores iniciales distribu´ıdos aleatoriamente en el espacio de para´metros
y obtuvimos 20 valores que maximizan el ajuste para cada para´metro correspondientes a
los puntos de convergencia de la cadena. Para obtener un valor representativo, calculamos
la mediana y de esa manera encontramos el valor del par para´metros que maximiza el
likelihood.
Como se dijo anteriormente, estimamos la FL usando ambas distribuciones de errores
para los cinco rangos de redshifts. En la Figura 5.3 se muestra el ana´lisis de la FL
estimada con el me´todo STY fotome´trico para el primer rango de redshift, 0,01 ≤ z <
0,30. El color rojo se uso´ para representar el me´todo STY fotome´trico asumiendo una
distribucio´n de errores gaussiana (cuatro paneles de la izquierda) y el color azul para
el me´todo STY fotome´trico asumiendo una distribucio´n de errores lorentziana (cuatro
paneles de la derecha). En los paneles superiores se muestran las FL obtenidas de las
figuras 5.1 y 5.2, y tambie´n los mapas de isoprobabilidades en el espacio de para´metros,
obtenidos con el me´todo STY fotome´trico, junto con los pasos de las cadenas de Markov
(puntos verdes). Adema´s, se muestran los pares de para´metros a los que convergen las
cadenas con los colores correspondientes a cada una de las distribucio´n de errores. Los
contornos negros ha sido incluidos a modo de ilustracio´n para mostrar la estructura
de la superficie de likelihood, pero, como discutimos anteriormente, realizarlos es muy
costoso computacionalmente. Se puede observar que las cadenas de Markov obtienen los
valores de los para´metros tal que maximizan la probabilidad. En los paneles inferiores se
muestran las distribuciones de los 20 valores obtenidos con MCMC para cada para´metro
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Figura 5.3: Para´metros para la FL obtenidos usando el Me´todo C fotome´trico parame´trico
en el rango 0,01 ≤ z < 0,30. Los cuatro paneles de la izquierda son los corres-
pondientes a usar una distribucio´n de errores gaussiana (colores rojos), mientras
que los cuatro paneles de la derecha muestran el resultado cuando se usa una
distribucio´n lorentziana (colores azules) En los paneles superiores se muestran
las FL estimadas con el Me´todo C fotome´trico (puntos rojos) y el fotome´trico
modificado (puntos azules), junto con la FL estimada mediante el Me´todo C es-
pectrosco´pico (puntos negros). Adema´s se muestran los valores de los para´metros
α y M∗ obtenidos usando el Me´todo STY tradicional. En l´ınea so´lida se observa
el ajuste de Schechter utilizando los para´metros obtenidos con el me´todo STY
fotome´trico asumiendo una distribucio´n de errores gaussiana (l´ınea roja) y asu-
miendo una distribuecio´n de errores lorentziana (l´ınea azul). Tambie´n se muestran
los mapas de isoprobabilidades (contornos negros) en el espacio de para´metros
en conjunto con los pasos de las cadenas de Markov (puntos verdes) y los 20
pares de parm´etros a los que convergieron las cadenas. En los paneles inferiores
se muestran las distribuciones de los 20 valores para los para´mero M∗ y α (l´ıneas
grises), indicando su mediana (l´ınea so´lida de color) y el valor medio entre los
percentiles 25avo y el 75avo (l´ıneas a trazos).
indicados con l´ıneas grises. La l´ınea vertical so´lida de color indica el valor de la mediana
junto con el valor nume´rico y las l´ıneas a trazos el valor medio entre los percentiles 25avo
y 75avo.
Comparando los gra´ficos de la Figura 5.3 podemos notar que los valores de los
para´metros obtenidos no cambian significativamente si asumimos una distribucio´n gaus-
siana o lorentziana.
Aplicacio´n al cata´logo sinte´tico del JPAS 49
Figura 5.4: La misma descripcio´n que para la Figura 5.3, pero las estimas corresponden al
rango de redshifts 0,30 ≤ z < 0,60.
Figura 5.5: La misma descripcio´n que para la Figura 5.3, pero las estimas corresponden al
rango de redshifts 0,60 ≤ z < 0,90.
En las figuras 5.4, 5.5, 5.6 y 5.7 se puede observar la FL usando el me´todo STY
fotome´trico para el resto de los rangos de redshift. Para estos casos tampoco se observan
diferencias significativas entre asumir una distribucio´n de errores gaussiana o lorentzia-
na. A medida que nos movemos a redshift mas altos la dispersio´n de los valores de
M∗ obtenidos con las MCMC se mantiene constante, mientras que para los valores del
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Figura 5.6: La misma descripcio´n que para la Figura 5.3, pero las estimas corresponden al
rango de redshifts 0,90 ≤ z < 1,20.
Figura 5.7: La misma descripcio´n que para la Figura 5.3, pero las estimas corresponden al
rango de redshifts 1,20 ≤ z ≤ 1,50.
para´metro α la dispersio´n es cada vez mas grande. E´sta dispersio´n se debe a la variacio´n
de la convergencia de las cadenas de Markov ya que las superficies de isoprobabilidades
son muy planas cerca del max´imo. Si observamos el mapa de isoprobabilidades, vemos
como los isocontornos son cada vez mas elongados en direccio´n del para´metro α a medida
que el redshift aumenta. Esto se produce porque a redshift altos las galaxias de´biles
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Cuadro 5.1: Valores ajustados para la pendiente del extremo de´bil, α, usando los diferentes
me´todos STY.
Me´todos 0.01 < z < 0.30 0,30 < z < 0,60 0,60 < z < 0,90 0,90 < z < 1,20 1,20 < z < 1,50
STY (ze) -1.197 -1.030 -0.763 -0.591 -1.592
STY Gaussiano (zf ) -1.213 -1.233 -0.708 -0.553 -1.154
STY Lorentziano (zf ) -1.211 -1.229 -0.703 -0.546 -1.138
Cuadro 5.2: Valores ajustados para la magnitud caracter´ıstica, M∗, usando los diferentes
me´todos STY.
Me´todos 0.01 < z < 0.30 0,30 < z < 0,60 0,60 < z < 0,90 0,90 < z < 1,20 1,20 < z < 1,50
STY (ze) -21.49 -21.20 -20.96 -20.74 -21.11
STY Gaussiano (zf ) -21.46 -21.45 -20.95 -20.72 -21.02
STY Lorentziano (zf ) -21.46 -21.45 -20.95 -20.72 -21.01
no son detectadas y se pierde informacio´n del extremo de´bil de la FL, generando mayor
incerteza en el ca´lculo de α. Si bien las l´ıneas a trazos dan informacio´n de la variacio´n de
la convergencia de la cadena, no son representativas del verdadero error el extremo de´bil,
que, en los rangos de redshift altos, es pra´cticamente del orden del rango explorado en
la para´metro α.
En las Tablas 5.1 y 5.2 se muestran los valores de los para´metros de la funcio´n
de Schechter obtenidos utilizando el me´todo STY fotome´trico gaussiano y lorentziano
en comparacio´n con los para´metros obtenidos con el me´todo STY espectrosco´pico. Los
para´metros obtenidos con el me´todo STY fotome´trico asumiendo una distribucio´n de
errores gaussiana o lorentziana son similares entre si para cada rango de redshift y
en todos los rangos de redshift y esta´n en buen acuerdo con los para´metros obtenidos
con el me´todo STY espectrosco´pico, a excepcio´n del segundo rango, donde se observan
pequen˜as diferencias en ambos para´metros.
52
Cap´ıtulo 6
Aplicacio´n al cata´logo observacional
ALHAMBRA
En este cap´ıtulo estimaremos la FL de galaxias a partir del cata´logo observacional AL-
HAMBRA (Moles et al., 2008).
6.1 El relevamiento ALHAMBRA
El relevamiento denominado ALHAMBRA (Advance Large Homogeneous Area Medium
Band Redshift Astronomical; Molino et al. 2014) provee informacio´n fotome´trica de los
objetos celestes que se encuentran en siete regiones del cielo no continuas cubriendo un
a´rea de aproximadamente 3 grados cuadrados. En la Figura 6.1, se muestran las regiones
que comprenden el relevamiento ALHAMBRA, las cuales se corresponden con zonas ya
estudiadas por otros relevamientos como el SDSS, COSMOS, GROTH, DEEP2, HDF-N
y ELAIS-N1. El relevamiento ALHAMBRA utilizo´ un sistema fotome´trico de 23 filtros,
de los cuales 20 se encuentran en el rango o´ptico y tres en el infrarrojo cercano (J,H,Ks).
Los campos fueron observados utilizando 4 CCD’s ubicados en dos configuraciones
espaciales definidas por “punteros” (de aqu´ı en adelante, ”pointing”). De esta forma
cada campo contiene 8 regiones muestreadas, a excepcio´n de los campos ALHAMBRA-
04 y ALHAMBRA-05 que so´lo se utilizo´ el pointing 1 y por lo tanto son 4 las regiones
muestreadas en cada uno. Arnalte-Mur et al. (2014) construyeron una ma´scara angular y
luego de aplicar dicha ma´scara al cata´logo obtuvieron el a´rea efectiva para cada campo.
Finalmente el a´rea total efectiva es 2,381 grados cuadrados como muestra la Tabla 6.1.
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Figura 6.1: Diferentes campos observados con el relevamiento ALHAMBRA. Junto a cada
campo se nombra el correspondiente relevamiento existente en esa zona. (figura
extra´ıda de Molino et al. 2014).
Para eliminar las estrellas del cata´logo utilizamos el me´todo de separacio´n estrella-
galaxia descripto por Molino et al. (2014). El me´todo usa el stellar flag dado por el
cata´logo, el cual brinda informacio´n de la geometr´ıa y color de las fuentes, y selecciona
so´lo los objetos con stellar flag < 0,7 , eliminando las estrellas y obteniendo una muestra
u´nicamente de galaxias. La magnitud aparente utilizada en este trabajo es obtenida a
partir del filtro sinte´tico F814W que es una combinacio´n de los filtros del ALHAMBRA
dentro del rango 7000 < λ < 9700. Ya que el rango de longitudes de onda es similar
a la banda I, podemos adoptar a la magnitud F814W como magnitud aparente en esa
banda.
Figura 6.2: Sistema de filtros del relevamiento ALHAMBRA. Las l´ıneas azules representan los
20 filtros continuos o´pticos, la l´ınea so´lida negra es el filtro sinte´tico F814W (ban-
da ancha I) y la l´ınea rojas representan las bandas anchas esta´ndares (J,H,KS)
del infrarrojo cercano. (figura extra´ıda de Molino et al. 2014).
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Cuadro 6.1: Propiedades de los 7 campos del relevamiento ALHAMBRA.
Campos Relevamientos α δ A´rea Galaxias
Superpuestos (J2000) (J2000) [grados2]
ALHAMBRA-02 DEEP-2 01 30 16,0 +04 15 40 0,377 32474
ALHAMBRA-03 SDSS 09 16 20,0 +46 02 20 0,404 32964
ALHAMBRA-04 COSMOS 10 00 28,6 +02 12 21 0,203 19722
ALHAMBRA-05 HDF-N 12 35 00,0 +61 57 00 0,216 18463
ALHAMBRA-06 GROTH 14 16 38,0 +52 25 05 0,400 34309
ALHAMBRA-07 ELAIS-N1 16 12 10,0 +54 30 00 0,406 34879
ALHAMBRA-08 SDSS 23 45 50,0 +15 34 50 0,375 34698
Total 2.381 207510
Notas: La tabla contiene los campos junto con sus coordenadas (α y δ), su a´rea co-
rrespondiente y el nu´mero de galaxias en cada campo con magnitud aparente l´ımite
I < 24.
En la figura 6.2 se observan en azul los filtros que se encuentran en el rango o´ptico
(3500A˚ - 9700A˚) y en rojo las tres bandas anchas esta´ndar del infrarrojo cercano. La
banda ancha de color negra indica el filtro sinte´tico F814W (I). E´ste relevamiento es
completo hasta una magnitud aparente l´ımite de 24 en la banda I. La muestra final con
corte en magnitud aparente l´ımite contiene 207510 galaxias. En la tabla 6.1 se muestran
en detalle las coordenadas α y δ de los campos, las a´reas efectiva y el nu´mero de galaxias
observadas con I < 24 en cada regio´n.
El redshift fotome´trico para este cata´logo fue estimado por Molino et al. (2014)
utilizando el co´digo BPZ (Bayesian Photometric Redshift; Ben´ıtez 2000) incluyendo una
nueva te´cnica para re-calibrar las correcciones del punto cero fotome´trico.
Figura 6.3: Distribucio´n en redshift del cata´logo ALHAMBRA. La l´ınea color roja indica la
mediana de la distribucio´n, zmed = 0,74.
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En dicho trabajo, los autores demostraron que el error en redshift fotome´trico es
σ ≤ 0,014(1 + z) para I < 24 y la distribucio´n de errores en redshift esta´ bien definida
por una funcio´n gaussiana. En la Figura 6.3 se puede observar la distribucio´n de redshift
fotome´trico de este cata´logo donde la l´ınea roja corresponde al valor de la mediana,
zmed = 0,74. La mayor´ıa de las galaxias de la muestra se encuentran entre 0,01 <
z < 1,20 que es el rango de redshift que utilizaremos para nuestro trabajo, ya que para
redshift mas altos, los errores en las determinaciones de los redshifts fotome´tricos se
incrementan significativamente.
Figura 6.4: Campo 2 del cata´logo ALHAMBRA. Panel superior izquierdo: distribucio´n an-
gular del campo observado, donde el color rojo indica el pointing 1 y el azul el
pointing 2. Panel superior derecho: distribucio´n en magnitud aparente de las ga-
laxias pertenecientes al campo con I < 24. Panel inferior izquierdo: magnitud
absoluta en la banda I en funcio´n del redshift. Panel inferior derecho: correccio´n
K en funcio´n del redshif.
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A modo de ejemplo, en la Figura 6.4 mostramos la distribucio´n de los pointing 1 y
2 en el campo ALHAMBRA-02 (panel superior izquierdo), la distribucio´n en magnitud
aparente de las galaxias pertenecientes a ese campo con su corte en magnitud aparente
I < 24 (panel superior izquierdo), la distribucio´n de galaxias en el plano z −M (panel
inferior izquierdo) y la correccio´n K en funcio´n del redshift de las galaxias en dicho
campo (panel inferior izquierdo). En el resto de los campos, la configuracio´n espacial
de los pointing es similar a la configuracio´n en el campo ALHAMBRA-02 a excepcio´n
de los campos ALHAMBRA-04 y 05 que fueron observados utilizando u´nicamente el
pointing 1. Esto se refleja en el a´rea efectiva obtenida por los campos 4 y 5, la cual es
aproximadamente la mitad del area observada por los dema´s campos (ver tabla 6.1).
6.2 FL con el Me´todo C fotome´trico
Para nuestro estudio construimos 6 submuestras correspondientes a diferentes rangos de
redshift:
• Rango 1: 0,01 ≤ z < 0,20 ( 16207 galaxias)
• Rango 2: 0,20 ≤ z < 0,40 ( 34967 galaxias)
• Rango 3: 0,40 ≤ z < 0,60 ( 32885 galaxias)
• Rango 4: 0,60 ≤ z < 0,80 ( 33689 galaxias)
• Rango 5: 0,80 ≤ z < 1,00 ( 34170 galaxias)
• Rango 6: 1,00 ≤ z ≤ 1,20 ( 23883 galaxias)
Para estimar la FL con el Me´todo C fotome´trico (Subbarao et al., 1996) utilizamos
la magnitud absoluta obtenida a partir de la banda I, adema´s asumimos un error en
redshift fotome´trico dado por σ = 0,014(1+z) para I < 24 y una distribucio´n de errores
en redshift gaussiana (Molino et al., 2014).
En la Figura 6.5 mostramos la FL estimada para los 6 rangos de redshift. Los errores
fueron obtenidos a partir de la te´cnica de remuestreos bootstrap. Como es de esperar de
una muestra limitada por magnitud aparente, se pude observar claramente, que a medida
que nos movemos a redshift ma´s profundos las galaxias ma´s de´biles no son detectadas y
la FL no puede ser calculada en el extremo de´bil de la FL. En el extremo brillante, la
FL presenta errores grandes que van creciendo conforme crece el redshift. Es importante
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Figura 6.5: Funcio´n de luminosidad estimada con el Me´todo C fotome´trico asumiendo una
distribucio´n de errores gaussiana para 6 rangos de redshift diferentes entre 0,01
y 1,20.
destacar que la extremada amplitud de la FL en el extremo brillante principalmente
para redshifts bajos, es debido al pequen˜o volumen con el que contamos en este cata´logo,
resultado que tambie´n hemos observado en nuestro ana´lisis previo utilizando un cata´logo
sinte´tico.
Como ana´lisis complementario, tambie´n calculamos las FL pero asumiendo una dis-
tribucio´n de errores en redshift con forma de lorentziana. Los resultados obtenidos se
pueden observar en la figura 6.6. Los errores tambi´ıen fueron obtenidos usando bootstrap.
Comparando ambas FL no se observan grandes diferencias en la forma de la FL, pero
se puede notar que asumiendo una distribucio´n de errores lorentziana, el ruido en el
extremo brillante de la FL es menor. E´ste resultado ya lo haba´mos observado en nuestro
ana´lisis con el cata´logo sinte´tico, y es debido a que las alas ma´s pronunciadas de una
distribucio´n lorentziana permite calcular magnitudes absolutas en un rango ma´s amplio
que la FL estimada con el Me´todo C gaussiano. El error en el ca´lculo de la FL aumenta a
medida que los redshift son mas profundos al igual que la FL asumiendo una distribucio´n
de errores gaussiana.
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Figura 6.6: Funcio´n de luminosidad estimada con el Me´todo C fotome´trico modificado asu-
miendo una distribucio´n de errores lorentziana para 6 rangos de redshift diferentes
entre 0,01 y 1,20.
6.3 FL con el Me´todo STY fotome´trico
A continuacio´n mostraremos la FL estimada con el me´todo parame´trico STY fotome´trico
(Sheth, 2007) asumiendo una distribucio´n de errores en redshift gaussiana y lorentziana.
Se utilizo´ la funcio´n de Schechter (ecuacio´n 2.5) como funcio´n anal´ıtica y las magnitu-
des absolutas en la banda I. Para encontrar los mejores para´metros ~a = (M∗, α) usamos
un me´todo simplificado de cadenas de Markov (MCMC) (ver Seccio´n 2). Generamos
20 cadenas con 100 pasos cada una y con valores iniciales distribu´ıdos aleatoriamente
en el espacio de para´metros. Obtuvimos 20 valores que maximizan el ajuste para cada
para´metro correspondientes a los puntos de convergencia de la cadena. De la misma
manera que para el ana´lisis del cata´logo sinte´tico, para obtener un valor representati-
vo, calculamos la mediana y encontramos el valor del par para´metros que maximiza el
likelihood.
En la Figura 6.7 se muestra el ana´lisis de la FL estimada con el me´todo STY fo-
tome´trico asumiendo una distribucio´n de errores en redshift gaussiana. En los paneles
de la primera columna se pueden observar las FL estimadas con el Me´todo C fotome´trico,
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Figura 6.7: Primera columna: funcio´n de luminosidad estimada con el me´todo C fotome´trico
gaussiano junto con el ajuste de Schecter realizado a partir de los para´metros
obtenidos con el me´todo STY fotome´trico asumiendo una distribucio´n de erro-
res gaussiana (l´ınea so´lida roja). Segunda columna: mapa de isoprobabilidades
en el espacio de para´metros junto con las cadenas (puntos verdes) y los valo-
res de convergencia de las mismas (puntos rojos). Tercera y Cuarta columnas:
distribuciones de los valores obtenidos con MCMC para cada para´metro (l´ıneas
so´lidas grises) junto con el valor de la mediana (l´ınea so´lida roja) y el valor medio
entre los percentiles 25avo y 75avo (l´ıneas a trazos rojas). Las distintas filas se
corresponden con los diferentes rangos de redshift.
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Figura 6.8: La misma descripcio´n que para la Figura 6.7, pero las estimas fueron obtenidas
asumiendo una distribucio´n de errores lorentziana.
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mientras que los paneles de la segunda columna muestral los mapas de isoprobabilida-
des (isocontornos negros) en el espacio de para´metros α −M∗, junto con los pasos de
las cadenas de Markov (puntos verdes) y los 20 valores de convergencia de las cadenas
(puntos rojos). Como ya analizamos en el cap´ıtulo anterior, los contornos negros ha sido
incluidos a modo de ilustracio´n para mostrar la estructura de la superficie de likelihood.
En los paneles de la tercera y cuarta columnas se muestran las distribuciones de los 20
valores obtenidos con MCMC para cada para´metro indicados con l´ıneas grises. La l´ınea
vertical so´lida roja indica el valor de la mediana junto con el valor nume´rico y las l´ıneas
a trazos el valor medio entre los percentiles 25avo y 75avo. Las distintas filas de la figura
se corresponden con los distintos rangos de redshift adoptados.
En los dos primeros rangos de redshift se puede notar que existe una mayor dispersio´n
en los valores de convergencia de M∗ donde se puede notar una significante elongacio´n
de los isocontornos en la direccio´n de M∗. Esta incerteza o amplia variedad de valores
posibles para M∗ es debida a la pobre estad´ıstica en el extremo brillante de magnitudes
absolutas como resultado del pequen˜o volumen bajo consideracio´n. Para los 4 u´ltimos
rangos de redshift la dispersio´n de los valores de α es mayor que para los valores de
M∗ donde los isocontornos esta´n mas elongados en la direccio´n de α. Nuevamente, la
incerteza en α para estos rangos de redshift es claramente debida a la falta de galaxias
de´biles en la muestra.
En la Figura 6.7 se realiza el mismo ana´lisis realizado anteriormente para estimar la
FL utilizando el Me´todo STY fotome´trico pero asumiendo una distribucio´n de errores en
redshift lorentziana. Comparando ambos me´todos, no se encuentran grandes diferencias
en los para´metros obtenidos. Los dos rangos de redshift ma´s cercanos muestran ciertas
diferencias en los valores de convergencia de las cadenas para M∗ entre uno y otro
me´todo, pero nuevamente, es el resultado de la pobre estad´ıstica en el extremo brillante
de magnitudes absolutas, lo que dificulta una determinacio´n ma´s confiable de M∗.
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Figura 6.9: Para´metros α (panel inferior) y M∗ (panel superior) obtenidos con el Me´todo
STY fotome´trico gaussiano (puntos rojos) y lorentziano (puntos azules) para los
6 rangos de redshift.
Para realizar una comparacio´n ma´s directa, en la Figura 6.9 hemos graficado los
valores de los para´metros obtenidos con el Me´todo STY fotome´trico asumiendo una
distribucio´n de errores en redshift gaussiana (puntos rojos) y lorentziana (puntos azules)
para los 6 rangos de redshift. En el panel superior se muestran los mejores valores para el
para´metro M∗, mientras que en el panel inferior mostramos los valores correspondientes
al para´metro α.
Para todos los rangos de redshift el para´metro M∗ obtenido con el Me´todo STY
gaussiano es un poco ma´s brillantes que el lorentziano, y el para´metro α estimado con
el Me´todo STY fotome´trico gaussiano es un poco menor que el lorentziano, es decir, la
pendiente es ma´s empinada para el Me´todo STY gaussiano. Sin embargo, tales diferencias
no son significativas ya que esta´n dentro de las variabilidades tip´ıcas de las cadenas. Por
lo tanto, la utilizacio´n de una distribucio´n de errores gaussiana o lorentziana no introduce
diferencias apreciables en la determinacio´n de la FL de manera parame´trica.
Finalmente, los resultados obtenidos parecen indicar un abrillantamiento de la mag-
nitud caracter´ıstica de las galaxias de campo a medida que nos acercamos a la e´poca
actual (z = 0), lo cual esta´ en acuerdo con el escenario esperado que sugiere que las
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galaxias van aumentando su brillo, debido a diferentes procesos como fusiones y adquisi-
cio´n de material, a lo largo de su historia. Por otro lado, los resultados obtenidos para el
extremo de´bil de la FL no muestran gran variacio´n con el tiempo, aunque las mediciones
realizadas para este para´metro son las menos confiables.
Cap´ıtulo 7
Conclusiones
En este trabajo se propuso analizar las herramientas existentes para el ca´lculo de la
funcio´n de luminosidad (FL) de galaxias en diferentes rangos de redshifts utilizando so´lo
informacio´n fotome´trica, es decir, utilizando el redshift fotome´trico como estimador de
distancia. La razo´n para la estima de la FL en diferentes rangos de redshifts es debido
al objetivo ulterior de este trabajo, que es poder realizar estudios evolutivos sobre las
luminosidades de las galaxias.
En primera instancia, propusimos poner a prueba dichas herramientas utilizando un
cata´logo sinte´tico de galaxias construido a partir de una simulacio´n nume´rica cosmolo´gi-
ca de N-cuerpos, la Millennium Run I (Springel et al., 2005), en conjunto con un modelo
semianal´ıtico de formacio´n de galaxias (Guo et al., 2011). Este cata´logo imita las princi-
pales caracter´ısticas del futuro cata´logo fotome´trico JPAS, el cual tendra´ una precisio´n
sin precedentes en la determinacio´n de redshifts fotome´tricos. Los redshifts fotome´tricos
para este cata´logo fueron calculados usando el me´todo BPZ de Ben´ıtez (2000). La utili-
zacio´n de este cata´logo sinte´tico nos permitio´ estudiar los me´todos para la estima de la
FL y ver si recuperan la FL que se obtendr´ıa de contar con los redshifts espectrosco´picos
para las galaxias. Tambie´n analizamos la incidencia del uso de diferentes formas para la
funcio´n distribucio´n de errores de los redshifts fotome´tricos en la determinacio´n de la FL.
Las formas propuestas para estas distribuciones fueron la forma Gaussiana, t´ıpicamente
adoptada en la mayor´ıa de los estudios previos con redshifts fotome´tricos, y la forma
Lorentziana, la cual se demostro´ previamente que resulta una mejor aproximacio´n para
la distribucio´n de errores de un cata´logo como el futuro JPAS (Zandivarez et al., 2014).
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Para la estima de la FL pusimos a prueba dos me´todos: uno no-parame´trico y otro
parame´trico. El me´todo no-parame´trico elegido fue el ”Me´todo C fotome´trico”de Sub-
barao et al. (1996), el cual esta´ basado en el conocido Me´todo C para el ca´lculo de la FL.
El me´todo propuesto por Subbarao et al. considera que los redshifts fotome´tricos esta´n
caracterizados por una distribucio´n de errores con forma Gaussiana. En este trabajo,
modificamos este me´todo para que tambie´n tenga en cuenta una distribucio´n de errores
con forma de Lorentziana, me´todo al cual lo hemos denominado ”Me´todo C fotome´trico
modificado”. Para realizar el estudio, dividimos la muestra de galaxias en 5 rangos de
redshifts para estudiar co´mo se comportan las diferentes estimas de la FL en funcio´n del
redshift. Comparando los estimadores de la FL usando redshifts fotome´tricos y espec-
trosco´picos, observamos que la FL fotome´trica esta´ de acuerdo con la espectrosco´pica
en un amplio rango, principalmente alrededor de la posicio´n de M∗. Usando una dis-
tribucio´n de errores Gaussiana, la FL resulta ruidosa en el extremo brillante de la FL
y el estimador no puede determinar la FL en los bines ma´s brillantes en algunos de
los rangos de redshifts elegidos. Por otro lado, si asumimos una distribucio´n de errores
Lorentziana, el estimador de la FL fotome´trica no produce fluctuaciones en el extremo
brillante de la misma y se obtiene una FL suave. Sin embargo, una caracter´ıstica de
estas FLs es la sobreestima de la amplitud en el extremo brillante, principalmente para
los rangos de redshifts bajos. Esto es debido al hecho de que el a´ngulo so´lido subtendido
por el cata´logo sinte´tico es chico y por lo tanto, los volu´menes involucrados no son lo
suficientemente grandes como para tener una buena estads´itica sobre las galaxias bri-
llantes. Por lo tanto, de este ana´lisis podemos concluir que, en te´rminos generales, la FL
estimada con redshifts fotome´tricos es estad´ısticamente confiable para recuperar la FL
espectrosco´pica en un amplio rango de magnitudes absolutas. En particular, el Me´todo C
modificado arroja mejores resultados al estimar la FL de galaxias del cata´logo sinte´tico
para el futuro JPAS.
En segundo lugar, pusimos a prueba un me´todo parame´trico para la estima de la
FL. El me´todo elegido es una modificacio´n del conocido Me´todo STY, y fue realizada
por Sheth (2007). Este me´todo fue desarrollado para tener en cuenta cualquier tipo
de funcio´n para la distribucio´n de errores de los redshifts fotome´tricos y, en el l´ımite
cuando se adopta como dicha funcio´n una delta de Dirac, el me´todo se convierte en el
tradicional me´todo STY para usar con redshifts espectrosco´picos. Nuestra aplicacio´n del
me´todo STY fotome´trico se realizo´ usando como funcio´n de ajuste la t´ıpica funcio´n de
Schechter, comu´nmente utilizada para modelizar la FL, y dos tipos diferentes de funcio´n
distribucio´n de errores para los redshifts fotome´tricos: una Gaussiana y otra Lorentziana.
Adema´s, adoptamos como me´todo para maximizar la funcio´n de likelihood, una versio´n
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simplificada del me´todo de Metropolis-Hastings para las cadenas de Markov Monte Car-
lo. De los resultados obtenidos puede verse que los para´metros α y M∗ obtenidos con
el Me´todo STY fotome´trico no presentan diferencias significantes al asumir una distri-
bucio´n de errores Gaussiana o Lorentziana. Adema´s, observamos que se recuperan los
valores de los para´metros obtenidos con el Me´todo STY espectrosco´pico. Sin embargo,
debido a que estamos usando un cata´logo con l´ımite en magnitud aparente, el rango de
magnitudes absolutas que se puede obtener es cada vez ma´s pequen˜o a medida que nos
vamos a los rangos de redshifts ma´s altos, perdiendo la informacio´n del extremo de´bil
de la FL, y por lo tanto, haciendo altamente incierta la estima del para´metro α. Por
u´ltimo, debe destacarse que, por construccio´n, el cata´logo sinte´tico tiene una restriccio´n
para magnitudes absolutas de´biles que viene dada por la resolucio´n de la simulacio´n
nume´rica. En consecuencia, no se puedo obtener una muestra de galaxias sinte´ticas ma´s
de´biles que −15,6.
Finalmente, se procedio´ a aplicar los me´todos estudiados a un cata´logo observacio-
nal. El cata´logo elegido fue el constru´ıdo como cata´logo de prueba para el futuro JPAS,
el denominado ALHAMBRA (Molino et al., 2014), el cual es un cata´logo fotome´trico
profundo con un sistema de filtros mu´ltiples en un amplio rango de longitudes de onda,
pero que cubre una regio´n muy pequen˜a del cielo, so´lo 3 grados cuadrados. Este cata´logo
fue constru´ıdo por el mismo consorcio encargado de llevar a cabo el proyecto del JPAS, y
por lo tanto los procedimientos de construccio´n son muy similares. Por ejemplo, el me´to-
do adoptado para la estima de los redshifts fotome´tricos es ide´ntico al que se usara´ en
el futuro JPAS y que se uso´ para el ca´lculo de los redshifts fotome´tricos en el cata´logo
sinte´tico utilizado en este trabajo. Los me´todos no-parame´tricos y parame´tricos fueron
aplicados a este cata´logo en seis rangos diferentes de redshifts. Al igual que lo obtenido
para el cata´logo sinte´tico, las estimas realizadas con el me´todo no-parame´trico, C¸ fo-
tome´trico”, tanto usando distribuciones de errores Gaussiana o Lorentziana, brindaron
FL muy similares en todos los rangos de redshifts. Es ma´s, la pobre estimacio´n de la FL
en el extremo brillante tambie´n fue observada en estas FLs, siendo mayor la incerteza
en la determinacio´n de la magnitud caracter´ıstica en redshifts cercanos, debido a que
este cata´logo tiene una cobertura angular au´n ma´s pequen˜a que la que ten´ıamos en el
cata´logo sinte´tico. Es importante destacar que para redshifts cercanos, las estimas de
la FL llegaron hasta magnitudes absolutas bien adentradas en el extremo de´bil (has-
ta ∼ − 10), rango que no se puedo alcanzar con el cata´logo sinte´tico. Los resultados
no-parame´tricos muestran una pendiente empinada en el extremo de´bil de la FL.
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El me´todo STY fotome´trico aplicado a este cata´logo arrojo´ resultados pra´cticamente
indistinguibles cuando se utilizo´ una distribucio´n de errores Gaussiana y una Lorentzia-
na. Ambos me´todos mostraron incertezas elevadas tanto para la magnitud carater´ıstica
a redshifts cercanos como para la pendiente del extremo de´bil en los rangos de redshifts
ma´s profundos. Sin embargo, las estimas de los para´metros de Schechter permitieron
medir la evolucio´n de la magnitud caracter´ıstica con el redshift, obtenie´ndose magnitu-
des ma´s brillantes a medida que nos acercamos a z = 0. Por otro lado, los resultados
obtenidos para la FL en el extremo de´bil no muestran evolucio´n aparente (α∼ − 1,5),
aunque los resultados obtenidos en este rango de la FL son los ma´s inciertos.
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